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INTRODUCTION
Bien que beaucoup de de´couvertes ou observations en physique des particules ou en cos-
mologie soient rapidement comprises ou mode´lise´es (particules e´tranges, pulsars), voire anti-
cipe´es (particules charme´es, neutrinos, rayonnement de fond cosmologique) ou meˆme fortement
de´sire´es (quark top pendant longtemps, boson de Higgs a` pre´sent), l’origine des rayons cos-
miques1 les plus e´nerge´tiques, dont l’existence est e´tablie depuis bientoˆt 40 ans, n’est toujours
pas clairement e´lucide´e.
Les sources susceptibles d’acce´le´rer a` plus de  
 
eV ces rayons cosmiques, de´tecte´s
alors graˆce aux cascades de particules qu’ils provoquent dans l’atmosphe`re (les gerbes at-
mosphe´riques), sont tre`s rares (galaxies actives, pulsars). De plus, au-dela` de quelques    eV,
l’ouverture de re´actions de photoproduction avec le fond de rayonnement cosmologique de
tempe´rature 3 K de´grade tre`s rapidement leur e´nergie, restreignant leur origine a` moins de
quelques dizaines de Mpc.
Le flux de rayons cosmiques, de´ja` tre`s faible car re´gulie`rement de´croissant avec l’e´nergie,
devrait donc subir une coupure. Or, la de´tection d’un nombre anormalement e´leve´ de rayons
cosmiques au-dela` de 
 
eV, dont une dizaine au-dela` de    eV, semble contredire ces
pre´dictions, inspirant la re´flexion “it seems clear that the explanation of the existence of
the highest energy cosmic rays will require some unconventional ideas, or, at least, the
extrapolation of conventional ideas to unconventional extremes”.2
La statistique des rayons cosmiques de tre`s haute e´nergie de´tecte´s jusqu’a` pre´sent reste ce-
pendant trop faible (la collaboration AGASA reporte un e´ve´nement de plus de   eV par
an sur son re´seau de 100 km  ) pour que des informations exploitables pour comprendre leur
nature puissent eˆtre extraites. Pour combler ce manque de statistique et donc clarifier la situa-
tion, une collaboration internationale a entame´ depuis 4 ans la re´alisation de l’Observatoire
Pierre Auger (PAO), nom donne´ en me´moire d’un des pionniers de la de´tection de gerbes at-
mosphe´riques. Graˆce a` une acceptance sans pre´ce´dent (une surface de 3000 km  dans chaque
he´misphe`re), il augmentera la statistique actuellement disponible d’un facteur 60 apre`s seule-
ment un an d’ope´ration.
Les gerbes atmosphe´riques sont caracte´rise´es par un de´veloppement longitudinal et un
de´veloppement late´ral dont l’extension peut atteindre quelques dizaines de kilome`tres carre´s
au niveau du sol. Comme ces gerbes sont forme´es d’une multitude d’interactions, l’estimation
des parame`tres primaires des particules incidentes n’est pas imme´diate, et ne´cessite des simu-
lations nume´riques, sujettes a` deux limitations :
 en raison de l’e´norme multiplication des cascades, ces simulations requie`rent des temps
de calcul conside´rables ;
1 Il est courant, dans la terminologie familie`re aux astrophysiciens des hautes e´nergies, de distinguer les gammas
(  ), et meˆme les neutrinos (  ), des rayons cosmiques, charge´s. Bien suˆr, en l’absence d’identification, tous sont
des rayons cosmiques.
2 Geddes, Quinn & Wald [1].
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 a` basse e´nergie, les expe´riences aupre`s d’acce´le´rateurs donnent des informations pre´cises
sur les produits d’interaction, pour des particules et des e´nergies donne´es. La nature
de´passe cependant les limites de la technologie humaine pour produire des e´nergies
e´leve´es, et les configurations qui se pre´sentent au sein des gerbes, en particulier a`
haute altitude, ne sont pas reproductibles dans nos acce´le´rateurs. Les calculs doivent
donc extrapoler de fac¸on optimale, sur un tre`s grand intervalle d’e´nergie, les proprie´te´s
observe´es a` basse e´nergie.
L’Observatoire Pierre Auger a pour objectif la couverture du spectre au-dela` de    eV,
graˆce a` la de´tection simultane´e des profils longitudinaux et late´raux des gerbes, par des
de´tecteurs de fluorescence d’une part, des de´tecteurs de surface d’autre part. Outre cette nature
hybride, la nouveaute´ de cet Observatoire est son gigantisme, qui impose l’autonomie des
de´tecteurs de surface. Les mesures ne´cessitant a` la fois la compre´hension du de´veloppement
des gerbes et une instrumentation adapte´e, le travail pre´sente´ dans cette the`se s’est attache´ a`
ces deux aspects, cruciaux pour la de´duction ulte´rieure de la physique sous-jacente, elle-meˆme
sommairement de´crite.
Nous pre´sentons dans ce travail, apre`s un tour d’horizon des rayons cosmiques (chapitre 1),
tout d’abord une revue des me´canismes d’acce´le´ration ou de production de rayons cosmiques
(chapitre 2), en tenant compte des observations dans d’autres gammes de rayonnement, ensuite
nous de´crivons les grandes lignes de l’expe´rience (chapitre 3), puis introduisons la physique des
gerbes et les proble`mes lie´s a` la production multiple (chapitre 4).
Nous nous focalisons ensuite sur le travail re´alise´ en simulation de gerbes et sur la recons-
truction d’e´ve´nements dans le cadre des de´tecteurs de surface (chapitre 5). Les proble`mes lie´s
a` la simulation de gerbes ge´antes, ainsi qu’une me´thode pour reme´dier a` ces proble`mes, sont
pre´sente´s. Tout en gardant conscience des limitations des calculs effectue´s, l’application des si-
mulations a` la discrimination de la nature des primaires provoquant les gerbes de haute e´nergie
a e´te´ re´alise´e. Les proble`mes de reconstruction sont ensuite aborde´s, dans le cadre du re´seau de
de´tecteurs de surface d’Auger (particularite´ des de´tecteurs et influence de la ge´ome´trie), puis de
manie`re ge´ne´rale (application aux gerbes de´ja` de´tecte´es).
Enfin, nous de´crivons les grandes lignes du logiciel de´veloppe´ pour l’acquisition des
donne´es au sein des stations locales du re´seau (chapitre 6). Cette section pre´cise notamment
le format des donne´es utilise´es dans ces stations ainsi que celui des informations e´change´es
avec la station centrale de l’Observatoire.
Afin de faciliter la lecture des sigles et acronymes, parfois utilise´s dans leur version anglo-
saxonne, un glossaire est situe´ en annexe.
1. D’AUGER `A AUGER
Les rayons cosmiques occupent depuis longtemps une place marginale, entre la physique
des particules et l’astrophysique, le terme astroparticules commenc¸ant toutefois a` e´merger :
 bien qu’ils fussent le deuxie`me phe´nome`ne naturel, apre`s la radioactivite´, a` fournir de
nouvelles particules, les acce´le´rateurs les supplantent depuis 50 ans en termes de produc-
tion massive de particules, et de mesure pre´cise des parame`tres re´gissant leurs interactions
et de´sinte´grations ;
 en astrophysique, l’existence de particules dont les e´nergies ne sont pas reproductibles
sur terre a suscite´ de nombreuses recherches the´oriques. Cependant, en termes d’observa-
tions, seule la composante neutre, insensible aux champs magne´tiques mais minoritaire,
est reste´e exploitable.
La possibilite´ de de´tecter massivement des particules de 100 EeV1, peu sensibles aux
champs magne´tiques galactiques et intergalactiques, et peut-eˆtre signatures d’objets pre´dits par
les mode`les the´oriques de physique des particules, annonce une revanche e´ventuelle a` cette
pe´riode “ingrate”.
Apre`s un aperc¸u historique, nous pre´sentons les proprie´te´s des rayons cosmiques sur l’en-
semble du spectre : meˆme si notre inte´reˆt porte sur les plus hautes e´nergies, des questions
existent a` plus basse e´nergie, dont les re´ponses sont certainement utiles a` plus haute e´nergie.
1.1 Historique
1.1.1 Les rayons cosmiques
Rayonnement secondaire
Malgre´ l’hypothe`se de rayons extra-terrestres formule´e de`s 1900 par Wilson [2], les
premie`res mesures attribue`rent a` la radioactivite´ naturelle du sol [3, 4] l’ionisation de l’at-
mosphe`re, de´croissante avec l’altitude. Les ascensions de Hess [5], puis Kolho¨rster [6] ont en-
suite montre´ qu’a` partir d’un kilome`tre, l’ionisation croissait a` nouveau (Fig. 1.1), e´tablissant
de´finitivement, quoique de fac¸on inexacte, la provenance cosmique des particules.
En effet, il a fallu attendre Rossi en 1933 [7, 8] pour e´tablir que les particules observe´es
n’e´taient pas directement issues du cosmos, survivantes d’une absorption par l’atmosphe`re,
mais les produits d’une se´rie d’interactions d’autres particules avec l’atmosphe`re. Alors que
les processus responsables de la composante molle e´taient relativement bien compris, graˆce
aux progre`s de la the´orie quantique relativiste, perturbative, la nature et la production de la
composante pe´ne´trante restaient floues. En effet, celle-ci semblait impliquer la possibilite´ d’une
production multiple de particules (travaux d’Heisenberg notamment), mais dut attendre la fin
des anne´es 40 pour eˆtre reproduite de fac¸on controˆle´e et intensive par les premiers synchrotrons.
1 1 TeV =   eV, 1 PeV =   eV, 1 EeV =   eV
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Fig. 1.1: Flux de particules en fonction de l’altitude (d’apre`s [4]).
L’identification des particules composant les gerbes a de´bute´ dans les anne´es 30. Une
fois les e´lectrons et les photons identifie´s, il a fallu introduire le positron (1932), le muon
(1937) pour la composante pe´ne´trante, puis les pions (charge´s 1946, neutres 1950), kaons
(1947) et hype´rons (1953) pour rendre compte des traces de particules observe´es. Encore
actuellement, des expe´riences de rayons cosmiques reportent re´gulie`rement des e´ve´nements
qui ne´cessiteraient l’introduction de nouvelles particules. He´las, ces e´ve´nements sont tre`s
rares (un e´ve´nement observe´ en 1971 est suppose´ eˆtre charme´ [9]) et n’ont pas l’autorite´ des
acce´le´rateurs.
Concernant l’explication de l’origine des primaires suppose´s, et notamment de leur e´nergie,
les questions commence`rent a` jaillir. Qui pouvait acce´le´rer des particules jusqu’a` 10 GeV ?
Le soleil e´tait bien soupc¸onne´ d’y eˆtre pour quelque chose, mais sans grande conviction. La
de´couverte des grandes gerbes de l’air devait poser le proble`me de fac¸on encore plus drama-
tique.
Gerbes atmosphe´riques
Une gerbe re´sulte de l’interaction d’une particule e´nerge´tique avec les constituants d’un
milieu, cre´ant, selon l’e´nergie et l’espace des phases disponible, de nouvelles particules. A
leur tour, ces particules interagissent avec d’autres constituants, augmentant progressivement le
nombre de particules. La progression longitudinale est accompagne´e d’une extension late´rale.
Pour e´tablir, a` partir d’un flux de particules secondaires au sol, la pre´sence de gerbes, il fallait
re´aliser des coı¨ncidences entre plusieurs de´tecteurs espace´s, signe, aux coı¨ncidences fortuites
pre`s, d’une origine commune des rayonnements enregistre´s.
C’est ainsi qu’a` partir de 1937, Pierre Auger et ses colle`gues ont effectue´ une se´rie de
mesures [10] a` Paris, au Pic du Midi (2900 m) puis au Jungfraujoch (3500 m) [11, 12], visant
a` de´nombrer ces coı¨ncidences (Fig. 1.2). Cela leur a permis d’e´tablir l’existence des grandes
de quelques cms à 300 m
compteur Geiger-Müller
télescope Geiger-Müller
Fig. 1.2: Dispositif utilise´ par Pierre Auger (d’apre`s [12]). La de´tection en coı¨ncidence de plus
d’e´ve´nements que ceux attendus fortuitement a permis d’attribuer aux particules vues par
chaque de´tecteur la meˆme origine, et donc de signer l’e´tendue des gerbes de l’air.
gerbes de l’air, qui devinrent ainsi “gerbes d’Auger”, que l’e´quipe de Kolho¨rster de´couvrait en
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meˆme temps [13]. Le flux de rayons cosmiques primaires d’e´nergie         eV fut alors
estime´ a`  

/min.cm  . Les rayons cosmiques faisaient ainsi leur entre´e en astrophysique, car
de telles e´nergies semblaient signifier l’existence de champs e´lectriques intenses et e´tendus, que
personne ne pouvait cependant localiser.
Avant que les satellites ne de´tectent le rayonnement primaire de plus basse e´nergie (invi-
sible depuis le sol), on e´tablissait l’existence d’un rayonnement extreˆmement e´nerge´tique, dont
l’explication reste incertaine de nos jours.
L’inte´reˆt des grandes gerbes de l’air pour la de´tection des rayons cosmiques primaires est
la compensation d’un faible taux d’e´ve´nements par l’extension late´rale de ces gerbes. Depuis
les coı¨ncidences de l’e´quipe d’Auger, la discipline a conside´rablement e´volue´, ceci a` plusieurs
niveaux :
 les de´tecteurs de particules eux-meˆmes ont progresse´, be´ne´ficiant de la naissance paralle`le
de la physique aupre`s d’acce´le´rateurs ;
 au lieu de de´tecter directement les particules des gerbes, des me´thodes indirectes mais
tre`s performantes sont apparues, comme la de´tection de lumie`re ˇCerenkov a` la fin des
anne´es 50 ou de lumie`re de fluorescence en 1976 [14]. Cette dernie`re technique, base´e
sur l’e´mission isotrope de lumie`re de fluorescence par les mole´cules d’azote excite´es par
les e´lectrons des gerbes, permet l’observation du de´veloppement longitudinal de celles-
ci ;
 la disposition ge´ome´trique (maillage, taille) a progresse´ en fonction du flux et de l’e´nergie
des particules mesure´es.
Comme la formation des gerbes provoque´es par des particules de tre`s haute e´nergie im-
plique e´galement des interactions de haute e´nergie, certaines expe´riences s’inte´ressent plus
spe´cifiquement a` l’e´tude des proprie´te´s de ces interactions.
Instrumentation
Les re´seaux de de´tecteurs posse`dent ge´ne´ralement plusieurs e´chelles, dues aux e´tapes de
construction ou d’ame´lioration. Un re´seau ide´al doit couvrir une surface d’acceptance maxi-
male avec un maillage serre´ et des de´tecteurs sensibles au plus grand nombre de parame`tres
possibles des particules y parvenant. Les compromis sont re´alise´s selon l’application de´sire´e.
Les expe´riences de´die´es a` la mesure du spectre des rayons cosmiques privile´gient surtout la
surface d’acceptance. Le premier re´seau de´die´ a` la de´tection de gerbes, conduit par Linsley et
Rossi, fut Agassiz a` Harvard [15], compose´ de 12 scintillateurs de 0.9 m  . Au-dela` de    eV,
les expe´riences a` retenir sont les suivantes.
 Volcano Ranch (Nouveau-Mexique, Etats-Unis) (de 1959 a` 1963)
Premier re´seau de de´tecteurs a` mesurer une e´nergie de 100 EeV, il e´tait compose´ de 20
scintillateurs de surface 3.26 m  chacun, espace´s de 884 m et e´chantillonnant une surface
hexagonale de 8 km  .
 SUGAR (Sydney, Australie) (de 1968 a` 1979)
Uniquement compose´ de de´tecteurs de muons, ce fut le plus grand re´seau de l’he´misphe`re
sud (77 km  ). Le maillage est orthogonal, et en une cinquantaine de points sont dispose´s
deux de´tecteurs de 6 m  .
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 Yakutsk (Sibe´rie, Russie) (depuis 1974)
Ce re´seau couvre une surface d’une vingtaine de km  et est le plus diversifie´ : il est
compose´ d’une centaine de scintillateurs dont la surface est comprise entre 0.25 et 2 m  ,
de de´tecteurs ˇCerenkov a` air et de 7 de´tecteurs de muons de 20 ou 36 m  .
Cette surface est e´chantillonne´e par un maillage hexagonal d’environ 1 km de se´paration.
La lumie`re ˇCerenkov, e´mise a` proximite´ du cœur des gerbes, est essentiellement mise a`
profit dans les expe´riences dites gamma.
 Haverah Park (Leeds, Grande-Bretagne) (de 1968 a` 1987)
Ce re´seau est compose´ de de´tecteurs ˇCerenkov a` eau, de surfaces 2.25, 9, 13.5 et 34 m  ,
dispose´s en e´toile. Il couvre 12 km  . La de´tection de lumie`re ˇCerenkov dans l’eau est
e´galement utilise´e par les de´tecteurs de muons ou de neutrinos.
 Fly’s Eye (Utah, Etats-Unis) (depuis 1981)
Le principe de ce de´tecteur est le plus re´cent a` avoir e´te´ applique´. A la diffe´rence du
concept de re´seau utilise´ jusqu’alors, il de´tecte la lumie`re de fluorescence [16]. Dans
son cas, l’acceptance de quelques dizaines de km  est fonction d’une distance de visi-
bilite´. Pour ceci, on utilise l’appareillage astronomique conventionnel (te´lescopes foca-
lisant la lumie`re sur des came´ras CCD ou des PM). Alors que la lumie`re ˇCerenkov est
pre´dominante pre`s de l’axe des gerbes, donc de´tecte´e par des re´seaux, la lumie`re de fluo-
rescence est e´mise isotropiquement.
Cette technique mesure l’e´nergie plus pre´cise´ment que ne le font les re´seaux, car la gerbe
est suivie le long de son de´veloppement. Cependant, la de´tection de lumie`re implique
l’ope´ration uniquement lors des nuits sans lune, ce qui re´duit l’acceptance d’un facteur
10.
 AGASA (Akeno, Japon) (depuis 1990)
Compose´ de 111 scintillateurs de 2 m  et de 27 compteurs de muons, il couvre une sur-
face de 100 km  , ce qui en fait le de´tecteur le plus prolifique actuellement. Les scintilla-
teurs, espace´s de 800 m, permettent le de´nombrement pre´cis des particules charge´es. La
de´tection des muons s’effectue avec des chambres proportionnelles multifils.
Cette surface ope´rationnelle depuis 1991 avait e´te´ pre´ce´de´e d’une e´tape de 1 km  et d’une
autre de 20 km  , qu’on re´fe´rera par Akeno.
Abaissons a` pre´sent le seuil d’e´nergie pour nous inte´resser aux expe´riences de rayons cos-
miques plus particulie`res.
 Expe´riences souterraines
Afin de ne de´tecter que les muons produits dans les gerbes, des expe´riences se sont place´es
a` plusieurs centaines de me`tres sous terre.
 Chambres a` e´mulsions
Ces dispositifs, surtout dispose´s en altitude (entre 3000 et 5000 m, c’est-a`-dire de 550
a` 700 g/cm  ) en raison de la jeunesse des gerbes pre´sentes a` ces altitudes, posse`dent
une granularite´ fine qui les rend sensibles aux de´tails de de´veloppement de ces gerbes. De
telles chambres, dont la surface atteint plusieurs centaines de m  , peuvent parfois contenir
des sous-gerbes entie`res, initie´es par des interactions proches du de´tecteur.
Les mesures ne peuvent pas eˆtre effectue´es en temps re´el, car les plaques doivent eˆtre
re´gulie`rement releve´es et scanne´es. Certaines fonctionnent a` proximite´ d’installations
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destine´es aux grandes gerbes. Parmi les plus actives, citons les expe´riences a` Chacaltaya
en Bolivie et dans le Pamir au Tadjikistan.
 Ballons, sondes, fuse´es, avions
De´ja` utilise´s par Hess, les ballons atteignent plus de 30 km d’altitude (seulement quelques
g/cm  ) et permettent, malgre´ la faible surface utile embarquable, la mesure des premiers
de´veloppements des gerbes (expe´rience JACEE). A plus basse altitude, des de´tecteurs ont
e´galement vole´ a` bord du Concorde (ECHOS, [17]) (profondeur 100 g/cm  ).
 Satellites
Datant de l’e´poque spatiale, ils mesurent la partie infe´rieure du spectre d’e´nergie. Sen-
sibles au rayonnement primaire, leur surface est limite´e a` quelques m  . Cette surface per-
met l’embarquement d’un mate´riel sophistique´, autorisant des mesures directes de com-
position. Cependant, a` cause du flux de´croissant en fonction de l’e´nergie, les primaires
de´passant le million de GeV sont extreˆmement rares.
Interactions a` tre`s haute e´nergie
Comme pour l’explication de l’origine des rayons cosmiques, chaque e´poque pose ses
propres questions. Lorsque les premie`res gerbes furent observe´es, le me´canisme qui autori-
sait la production multiple de particules n’e´tait pas clair. Depuis, les acce´le´rateurs ont permis
d’apporter un peu de lumie`re, mais la situation a` plus haute e´nergie reste inconnue. En l’absence
de donne´es, on doit se contenter d’extrapoler. Cependant, alors que la physique est si complexe
dans l’intervalle des e´nergies accessibles expe´rimentalement, peut-on raisonnablement supposer
un de´sert au-dela`, et ceci pendant au moins trois ordres de grandeur (les e´nergies d’interaction
primaire atteignent plusieurs centaines de TeV dans le centre de masse) ? Si des particules tre`s
massives existent, ces e´nergies autorisent leur production, et donc des effets nouveaux.
Ainsi, des e´ve´nements sont re´gulie`rement reporte´s [18, 19, 20], faisant e´tat de ca-
racte´ristiques anormales. Retenons ainsi :
 les Centaures [21, 18], dans lesquels la multiplicite´ de pions neutres semble nulle, sont
les plus reproduits et sujets au plus de discussions [22, 23, 24] ;
 d’e´ventuelles nouvelles particules, sugge´re´es par plusieurs expe´riences de fac¸on isole´e
(e´ve´nements de Yunnan et KGF, doubles cœurs ou ge´minions de Chacaltaya, KGF, et
Pamir [18, 23, 20]) ;
 si les e´ve´nements coplanaires du Pamir (multi-halos [24]) sont compris en termes de
jets propres a` la QCD [25], ceux enregistre´s a` bord de Concorde [17] posent encore des
questions [26].
Ces expe´riences ayant e´galement permis de faire des mesures sur les comportements des
sections efficaces, des multiplicite´s et des impulsions transverses des secondaires, elles doivent
eˆtre poursuivies afin de re´ve´ler des proprie´te´s encore inconnues.
Et les e´lectrons ?
En parlant des gerbes, nous avons rapidement oublie´ qu’une composante importante du flux
de rayons cosmiques e´tait e´lectronique. Ces particules subissent des pertes bien plus drama-
tiques que les protons (synchrotron ou Compton) et ne sont pas candidates aux plus hautes
e´nergies, leur spectre ayant toutefois e´te´ mesure´ jusqu’au millier de GeV (Fig. 1.5).
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1.1.2 Les photons
Parler des photons dans le cadre des rayons cosmiques est motive´ par deux raisons :
 ils en font partie, et il n’est pas a` exclure, dans certains mode`les, qu’ils contribuent de
fac¸on significative au flux mesure´ aux plus hautes e´nergies ;
 la recherche de sources connues est subordonne´e aux observations radio, optique, X et  .
Concernant le premier point, il a fallu attendre les fuse´es et satellites pour de´tecter les pre-
miers gammas cosmiques de quelques MeV. A pre´sent, graˆce aux expe´riences au sol, l’e´nergie
mesure´e atteint 1 TeV, la zone entre 20 et 200 GeV restant a` combler. Au-dela` du TeV, les pho-
tons se font rares car ils interagissent avec le fond diffus infrarouge (CIB) pour cre´er des paires
d’e´lectrons. Ne´anmoins, aux e´nergies extreˆmes leur libre parcours moyen augmente et autorise
leur propagation.
L’e´tude des rayons cosmiques est corre´le´e a` la de´tection de photons sur une large gamme
d’e´nergie :
 la radioastronomie a permis la de´couverte du rayonnement primordial a` 3K issu du Big-
Bang, celle des pulsars et des quasars, et permet une cartographie particulie`rement pre´cise
de radio-galaxies ;
 les mesures de satellites X indiquent la pre´sence de zones actives (chaudes) dans les
couches des restes de supernovæ ou au sein des amas de galaxies ;
 la de´tection de rayonnement  , bien que d’e´nergie moindre que les rayons cosmiques,
est une indication fondamentale de l’activite´ de sources comme les blazars ou certains
pulsars. C’est la branche sœur de la de´tection de rayons cosmiques, et nous y reviendrons
de temps a` autre. Signalons que le rayonnement  , comme sur les autres longueurs d’onde,
comporte une composante diffuse et une autre ponctuelle. Dans celle-ci, on distingue les
signaux pulse´s, transitoires, continus, et enfin les sursauts (la nature myste´rieuse de ceux-
ci nous conduira a` en reparler).
Ces expe´riences, seules capables de localiser des sources avec vraisemblance, sont cruciales
pour la compre´hension des rayons cosmiques charge´s dont la description suit.
Enfin, dans l’ide´e d’un futur ou` e´mergeront les astronomies de neutrinos et de rayons cos-
miques d’e´nergie extreˆme, les observations sur plusieurs longueurs d’onde sont importantes.
Des sources comme la ne´buleuse du Crabe (Fig. 1.3) ou le quasar 3C279 e´mettent ainsi un
rayonnement sur toute l’e´tendue du spectre.
1.1.3 Les neutrinos
De masse faible sinon nulle, ils forment la majorite´ des particules connues voyageant dans
l’espace (Tab. 1.1), mais n’interagissent que via l’interaction faible, donc des processus a` faible
section efficace, ce qui les rend difficilement de´tectables.
Par ordre croissant d’e´nergie, les neutrinos d’origine extra-terrestre sont :
 les neutrinos fossiles, issus du de´couplage des interactions faibles, peuplent l’Univers
avec une densite´ de 350   /cm

et une densite´ d’e´nergie de 0.2 eV/cm

. Si leur masse n’est
pas nulle, ils peuvent contribuer de fac¸on significative a` la densite´ d’e´nergie pre´sente dans
l’univers, et rendre compte, au moins partiellement, de la matie`re noire (chaude) ;
 les neutrinos solaires (0.4 MeV pour la majorite´) nous parviennent a` raison de 40 milliards
par cm  par seconde ;
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Fig. 1.3: La ne´buleuse du Crabe (M1). Cette supernova, reporte´e par des astronomes chinois du XI
 

sie`cle, est devenue ple´rion et e´met du domaine radio aux gammas de plus haute e´nergie (1 TeV).
 des neutrinos plus e´nerge´tiques viennent de sources puissantes telles que supernovæ
(SN1987A), noyaux actifs de galaxies ou, plus hypothe´tiquement, de de´fauts topolo-
giques ;
 les neutrinos de Greisen sont produits lors des re´actions de photoproduction dues a` l’in-
teraction de rayons cosmiques suffisamment e´nerge´tiques avec les photons du fond diffus
cosmologique (CMB).
Nous reviendrons sur ces deux dernie`res classes, et indirectement sur la premie`re.
1.1.4 Autres particules
Neutrons, particules instables
La probabilite´ qu’une particule de facteur de Lorentz  , de dure´e de vie  , nous parvienne
depuis une source a` distance
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ce qui, pour des neutrons ( ! 890 s) de   #" eV e´mis par 2A 1822-37 (situe´e a` 2.5 kpc, [27]),
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, rendant possible la de´tection d’une fraction d’entre eux, le libre parcours moyen
(lpm) e´tant de l’ordre de 1 kpc.
Particules supersyme´triques, inflatons et de´fauts topologiques
Il est courant que les the´ories de´passant le mode`le standard des interactions e´lectrofaibles
et/ou le mode`le standard du Big Bang pre´disent l’existence de nouvelles particules ou de confi-
gurations complexes de champs, y incluant une ou plusieurs dont la dure´e de vie est suppose´e
longue. Nous ne reviendrons plus tard que sur les de´fauts topologiques ( ' 2.7).
1.1.5 Flux typiques
En pre´lude a` une discussion plus ge´ne´rale sur le spectre des rayons cosmiques, voyons les
ordres de grandeur de flux a` conside´rer (Tab. 1.1). Signalons la distinction entre les sources
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ponctuelles et les sources diffuses. Pour ces dernie`res, on doit prendre en compte le facteur “par
ste´radian” (/sr), qui exprime la croissance du flux avec l’ouverture angulaire de mesure.
type plage flux (diffus) e´nergie
(eV/cm  .s(.sr))
neutrinos CMB   
 
 /cm  /s /sr   
solaires    
 
 /cm  /s    
 

photons CMB (3 K)      /cm  /s /sr   
Crabe 2-10 keV  1 /cm  /s 3000
blazar TeV  1 /m  /h 
diffus 100 MeV  3   

/cm  /s /sr 3000
diffus 100 GeV   

/cm  /s /sr 1000
cosmiques 10 GeV 1000 /m  /s /sr 

1 TeV 400 /m  /h /sr 
"
0.1 PeV 2.5 /m  /jour /sr 	   
10 PeV 1 /m  /an /sr 	  
EeV 1 /km  /an /sr 300
e´lectrons 10 GeV 3 /m  /s /sr 	  
"
100 GeV 1 /m  /min /sr   
1 TeV 3 /m  /h /sr 

Tab. 1.1: Ordres de grandeur du flux de rayons cosmiques, neutrinos, photons et e´lectrons.
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1.2 Energies “interme´diaires”
Parcourons a` pre´sent le spectre des rayons cosmiques (Fig. 1.4) jusqu’a` 10 EeV. Nous re-
marquons que le flux en fonction de l’e´nergie peut se parame´trer par des distributions en lois de
puissance
 
 
 

 

, dont l’indice spectral  suit des re´gimes relativement bien de´limite´s.
Lois de puissance et indices spectraux
Nous noterons le spectre inte´gral
 
 
 

 

et le spectre diffe´rentiel
  
   
 

 
	

  

 
Comme il est commode, dans les descriptions microscopiques, de raisonner sur les impulsions,
les deux repre´sentations sont lie´es par                . Le spectre en impulsion     


a donc un indice  ﬁﬀﬃﬂ    ﬂ 	 . En comparaison, la luminosite´ de photons dont le
spectre vaut ! 
#"

 

est proportionnelle a`  $

 


 
 
  
 

.
De´composons donc ce spectre selon les valeurs que prend l’indice inte´gral  . Meˆme si les
preuves en font de´faut, il est le´gitime, en excluant les coı¨ncidences fortuites, de penser qu’a`
chaque valeur de cet indice correspondent un ensemble de me´canismes d’acce´le´ration, de pertes
et de propagation approprie´s.
Les particules d’e´nergie infe´rieure a` 10 GeV constituent l’essentiel du rayonnement pri-
maire parvenant sur terre, mais sont sujettes aux modulations solaires ainsi qu’aux variations
de l’atmosphe`re. Les directions d’arrive´e e´tant influence´es par le champ magne´tique terrestre,
elles ne donnent aucune indication sur leur provenance, par contre renseignent sur ce champ.
de 10 GeV a` 	  
 
eV : indice  = 1.7
Dans cette re´gion les mesures proviennent des satellites ou des ballons, et de´terminent di-
rectement la nature des particules incidentes jusqu’aux e´nergies d’environ        eV.
Jusqu’a` quelques centaines de GeV (Fig. 1.5), les rayons cosmiques sont constitue´s du vent
solaire (e´lectrons, photons, hadrons, noyaux), et sont module´s par celui-ci en de´phasage avec
l’activite´ du soleil. A ces e´nergies, leur composition est d’inte´reˆt cosmologique, car elle est lie´e
aux e´le´ments cre´e´s dans le syste`me solaire. Ne´anmoins, une surabondance d’e´le´ments le´gers
par rapport au contenu standard est observe´e, due a` des re´actions de spallation [29].
Parmi les nucle´ons incidents, environ 80 % sont des protons libres et 15 % se trouvent dans
des noyaux d’he´lium ( % ), le reste de noyaux plus lourds (jusqu’au fer) se partageant selon les
valeurs indique´es sur la Tab. 1.2. Le flux d’e´lectrons et de positrons est 1 % de celui des hadrons
a` 10 GeV, puis de´croıˆt plus rapidement que les protons (indice diffe´rentiel d’environ 3.5 contre
2.7). Une fraction de    d’antiprotons ( & ) a e´galement e´te´ de´tecte´e, leur spectre e´tant en
accord avec une production secondaire locale.
Cette gamme d’e´nergie est e´galement celle ou` sont de´tecte´s des photons. Le spectre diffus,
compose´ de 1.2 photons/m  .s.sr, est duˆ a` la de´sinte´gration de   s, eux-meˆmes produits lors des
collisions des rayons cosmiques avec la matie`re interstellaire.
Outre le vent solaire aux plus faibles e´nergies, cette premie`re partie du spectre est attribue´e
principalement a` des sources galactiques telles que supernovæ, restes de supernovæ et pulsars.
A ces e´nergies, il est probable que le rayonnement ne provienne pas de sources extragalactiques,
le rayon de Larmor des particules e´tant faible en comparaison des distances a` traverser.
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Fig. 1.4: Spectre des rayons cosmiques (extrait de [28]). Seul le premier genou est signale´ sur cette figure.
Le second, compris entre  
 #"
et
 
 
eV, beaucoup moins apparent, est visible sur la Fig. 1.6.
	


 
eV - 
 
eV : indice  = 2 (au-dela` du premier genou)
A partir de 
 
eV apparaissent d’une part une difficulte´ lie´e a` des contraintes instrumen-
tales, d’autre part une caracte´ristique a priori universelle :
 le flux re´gulie`rement de´croissant impose l’abandon des me´thodes directes que sont les
appareillages a` bord de satellites. A cet effet, seules les mesures provenant des gerbes
sont disponibles, et l’e´nergie comme la composition ne peuvent eˆtre estime´es qu’indirec-
tement ;
 l’indice spectral augmente (passe de 1.7 a` 2), et ceci pendant trois ordres de grandeur. La
cassure associe´e a` ce changement est appele´e genou. Le spectre de densite´s de particules
secondaires de´tecte´es au sol pre´sente e´galement un changement d’indice [31].
L’ensemble des conditions expe´rimentales se de´grade donc. Seule la direction reste bien
estime´e, peu exploitable a` ces e´nergies malheureusement. Les calculs d’anisotropie permettent
de ve´rifier les valeurs estime´es des champs magne´tiques galactiques (une anisotropie jouerait
en faveur de valeurs plus basses qui affecteraient moins les trajectoires des particules).
La composition reste sujette a` discussion. Les mesures du Fly’s Eye sugge`rent, aux mode`les
d’interaction pre`s, une forte proportion de noyaux lourds a`  
 #"
eV, de´croissante avec l’e´nergie.
Nous avions e´galement vu qu’a` basse e´nergie, l’indice spectral du fer e´tait infe´rieur a` celui
des protons, favorisant une proportion croissante avec l’e´nergie. Notons e´galement que les
1.2. Energies “interme´diaires” 21
protonsC
alpha
Fer
(diffus)
photons
1 10 100 10000.10.010.001
[ -2.7 ]
[ -3.5 ]
modulations
solaires
Flux (/m2.s.sr.[GeV/nucléon])
électrons
E (GeV[/nucléon])
[ -2.2 ]
10
1
3
10
10
-3
-6
Fig. 1.5: Spectre a` basse e´nergie. Sont e´galement inclus sur ce spectre les gammas diffus et les e´lectrons.
Ces derniers sont coupe´s a` basse e´nergie a` cause de leur manque de rigidite´ magne´tique.
premie`res estimations de composition [31] sugge`rent la pre´dominance de noyaux lourds avec
l’e´nergie croissante. Les mesures a` partir de gerbes peuvent cependant eˆtre re´ve´latrices de pro-
cessus physiques mal compris dans les simulations.
Ces e´nergies sont difficilement accessibles par les e´nergies des supernovæ ou celles de
leurs restes, cependant les pulsars restent des candidats potentiels. Les noyaux actifs de galaxie
contribuent certainement e´galement au flux observe´ localement.
 
 
eV - 
 
eV : indice  = 2.2 (deuxie`me genou)
Nous parvenons aux tre`s hautes e´nergies, avec un second genou, moins apparent, a` quelques
EeV. Le nombre d’inconnues augmente et la composition pose des contraintes sur les distances
de propagation, et donc leur origine.
Sont alors invoque´es essentiellement des sources extragalactiques (noyaux actifs de ga-
laxie), car les objets puissants a` l’inte´rieur de la galaxie se font rares.
Dans le cas de sources galactiques, ce second genou pourrait eˆtre lie´ a` l’absence de confine-
ment galactique a` partir de ces e´nergies.
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 
ion abondance
/m  .s.sr.(GeV/nucle´on)
1 H 23.8
2 He 1.11
3-5 Li-B 1.3    
6-8 C-O 7.2    
9-10 F-Ne 9.8   

11-12 Na-Mg 7.2

 

13-14 Al-Si 6.2    

15-16 P-S 9.8    
17-18 Cl-Ar 3.3    
19-20 K-Ca 6.5     
21-25 Sc-Mn 1.6    

26-28 Fe-Ni 3.9    

Tab. 1.2: Abondances des noyaux de charge  dans les rayons cosmiques a` 10.6 GeV/nucle´on, calcule´es
d’apre`s [30].
1.3 Directions d’arrive´e
Ces mesures n’ont de sens que pour les rayons cosmiques d’e´nergie au-dela` de 
 #"
eV, a`
partir de laquelle les de´viations dues aux champs magne´tiques s’amenuisent, ou pour la com-
posante neutre (photons ou neutrons).
1.3.1 Anisotropies
Plusieurs e´tudes ont e´te´ re´alise´es sur les diffe´rents e´chantillons de gerbes de´tecte´es a` haute
e´nergie, cependant rien de significatif n’en ressort :
 d’apre`s les donne´es disponibles en 1989 [32] des expe´riences Fly’s Eye, Haverah Park,
Sydney et Yakutsk, la distribution des angles d’arrive´e des rayons cosmiques semble
consistante avec une distribution isotrope ;
 dans le cas du re´seau AGASA,
– autour de 
 
eV, les directions du centre galactique et autour du Cygne sont favo-
rise´es (117000 gerbes d’e´nergie    #" eV [33]) ;
– entre 
 
et  
 
eV, une corre´lation avec le plan supergalactique est sugge´re´e [34],
mais conteste´e ;
– au-dessus de     
 
eV, trois doublets et un triplet ont e´te´ observe´s dans des cercles
de diame`tre    %   [35], ceci parmi 47 e´ve´nements ;
 d’apre`s les donne´es publiques de Haverah Park, Sydney, Yakutsk et Volcano Ranch [36,
37, 38, 39], une corre´lation avec le plan galactique a e´te´ remarque´e [40] sur les groupes
de 3 ou 5 rayons cosmiques de haute e´nergie.
1.3.2 Sources ponctuelles
Certaines expe´riences ont reporte´ une e´mission significative de particules neutres en prove-
nance de sources particulie`res. Ainsi Cygnus X-3 a e´te´ vu par Akeno [41] et le Fly’s Eye [42]
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au-dessus de %  
 #"
eV, mais pas par Haverah Park [43]. Her X-1 (Fly’s Eye [16]) a e´galement
re´ve´le´ une e´mission a` tre`s haute e´nergie. Le re´seau CASA, dont le seuil est situe´ a` 100 TeV, n’a
vu aucun signal provenant de ces sources cependant [44]. Cygnus X-3 e´tant une source transi-
toire a` d’autres longueurs d’ondes, sa non de´tection re´cente peut eˆtre due a` une baisse d’activite´
actuelle [45]. SUGAR a de´tecte´, au-dessus de    #" eV, une e´mission de neutres provenant du
syste`me binaire X 2A 1822-37 [27].
Bien qu’une telle extrapolation soit encore de´licate, l’existence des doublets et triplets men-
tionne´s plus haut [35] pourrait eˆtre le signal de sources de rayons cosmiques d’ultra-haute
e´nergie.
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1.4 Le spectre des e´nergies extreˆmes :   ? (cheville ?)
Entrons a` pre´sent dans le domaine des rayons cosmiques d’ultra-haute e´nergie (UHECR).
Etat des lieux
Avant tout, nous devons signaler ici le manque de statistique, qui se traduit par des barres
d’erreurs importantes (Fig. 1.6). Ne´anmoins, a` partir de 10 EeV, on voit apparaıˆtre une cheville,
ce qui s’exprime par un indice spectral inte´gral qui descend a`   1.2 ou 1.5.
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Fig. 1.6: Spectre aux e´nergies extreˆmes [28]. Il a e´te´ multiplie´ par 

afin de mieux faire apparaıˆtre les
de´viations a` la loi de puissance d’indice diffe´rentiel 
	 .
En termes de nombre d’e´ve´nements, cette remonte´e relative du spectre exprime le fait que,
alors qu’on pensait qu’aucune particule de plus de 5  
 
eV ne pouvait nous parvenir, plus
d’une dizaine d’e´ve´nements [46, 47, 48, 49, 50, 51] re´partis sur environ 1000 km  .an, soit un
flux d’une particule par km  par sie`cle infirment cette hypothe`se depuis bientoˆt 40 ans 2.
Cette re´gion comporte donc a` la fois trop (par rapport a` ce qu’on attendait) et trop peu
d’e´ve´nements (pour exploiter les donne´es).
Nous avons vu que jusqu’a` 10 EeV, on conside`re pouvoir expliquer l’existence de rayons
cosmiques, meˆme si aucune observation ne permet de le ve´rifier directement. Au-dela`, alors
que le nombre d’expe´riences permettant la mesure du spectre diminue, l’incertitude sur les
explications ne s’ame´liore pas. De plus, comme si le proble`me e´tait trop simple, un nouvel
e´le´ment vient s’ajouter : le rayonnement fossile a` 3K empeˆche les protons ou noyaux de plus
de quelques dizaines d’EeV de parcourir plus de quelques dizaines de Mpc. Cet effet, remarque´
par Greisen [52], Zatsepin et Kuzmin [53], devrait donc provoquer une coupure, appele´e GZK,
du spectre a` ces e´nergies. Malgre´ tous ces proble`mes, ces hautes e´nergies pre´sentent cependant
l’avantage d’eˆtre peu affecte´es par les champs magne´tiques, ce qui devrait permettre de localiser
les sources de ces rayons cosmiques.
2 Ramene´ a` la surface du globe terrestre, ce flux signifie que l’atmosphe`re terrestre est soumise environ toutes
les 5 secondes a` de telles particules.
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Ces e´ve´nements sont intriguants a` plusieurs titres :
 aucun me´canisme d’acce´le´ration ne permet, e´tant donne´es les caracte´ristiques des sources
connues, d’expliquer l’existence de particules posse´dant ces e´nergies. Les mode`les de
pulsars, restes de supernovæ ou noyaux actifs de galaxies ne´cessitent des parame`tres for-
tement ajuste´s pour rendre compte des e´nergies ;
 si, toutefois, une source pouvait produire ces e´nergies, on s’attend a` ce que l’indice spec-
tral augmente significativement a` partir de 50 EeV, car les re´actions de photoproduction
avec le fond diffus cosmologique (GZK) de´gradent l’e´nergie ;
 en les reportant sur le spectre des rayons cosmiques, on observe a priori une le´ge`re di-
minution de l’indice spectral, sugge´rant l’existence d’un processus nouveau, l’effet e´tant
accentue´ par l’absorption mentionne´e ci-dessus.
Les questions pose´es sont donc : que sont ces particules ? d’ou` viennent-elles ?
Beaucoup de bruit pour rien
Avant de poursuivre, pre´cisons une dernie`re chose concernant ces particules d’ultra-haute
e´nergie. De temps a` autre, une question revient : et si c’e´taient des agre´gats de particules, plus
massifs, des “grains de poussie`re” anime´s d’une vitesse moins grande ? La re´ponse, non, est
donne´e par les arguments utilise´s pour l’estimation de la composition chimique des rayons
cosmiques. D’une part [54, 55], des grains de poussie`re contenant  nucle´ons provoqueraient
des gerbes dont la profondeur au maximum serait diminue´e de  % 	 g/cm  , ce qui, d’apre`s
les observations, pose une limite supe´rieure 
  , compatible avec des noyaux lourds, mais
pas plus. D’autre part [55], la de´pendance des distributions late´rales de densite´ de particules
en fonction de la distance au cœur de la gerbe serait beaucoup moins de´croissante (ainsi qu’on
l’attend, en proportion plus faible, pour les noyaux).
Besoin
Bien que l’e´nergie de ces e´ve´nements ait e´te´ mesure´e pre´cise´ment et l’existence de parti-
cules de si haute e´nergie soit indubitable, ils sont tre`s rares. Il est donc difficile d’interpre´ter
l’apparente remonte´e du spectre observe´e. Bien que les mesures expe´rimentales et les mode`les
d’acce´le´ration favorisent les noyaux les plus lourds, ceux-ci ne´cessitent des sources proches qui
semblent inexistantes.
Le rythme actuel des de´tections implique l’attente de plusieurs dizaines d’anne´es avant de
voir se re´tre´cir suffisamment les barres d’erreur. Une nouvelle ge´ne´ration de de´tecteurs est donc
ne´cessaire. Ainsi, plusieurs projets sont actuellement a` l’e´tude :
 High Resolution Fly’s Eye (HiRes) est un projet d’ame´lioration de l’actuel de´tecteur
de fluorescence Fly’s Eye, augmentant a` la fois le nombre d’yeux (acceptance) et la
re´solution [56] ;
 le Telescope Array (TA) vise a` installer un re´seau de te´lescopes, sensibles aux lumie`res de
fluorescence et ˇCerenkov [57] ;
 l’observatoire Pierre Auger (PAO) utilisera d’une part la lumie`re de fluorescence, d’autre
part la de´tection des particules au sol, et sera pre´sent dans chaque he´misphe`re [58].
C’est a` l’Observatoire Pierre Auger3 que nous nous inte´ressons dans ce travail. Pour
de´passer la sensibilite´ des expe´riences pre´ce´dentes et atteindre un taux d’une centaine
3 Nous ferons de´sormais re´fe´rence a` l’expe´rience Pierre Auger a` l’aide de ses initiales anglo-saxonnes PAO.
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d’e´ve´nements par an au-dessus de  eV, le flux mesure´ d’un e´ve´nement par km  par sie`cle
conduit au chiffre de 10000 km  . L’ambition du PAO est la couverture de 3000 km  dans chaque
he´misphe`re, en Argentine (Mendoza) d’une part, aux Etats-Unis (Utah) d’autre part. Ces deux
sites se situent a` une altitude d’environ 1400 m, soit une profondeur atmosphe´rique de 870
g/cm  .
Outre l’e´nergie, la direction d’arrive´e sera de´termine´e graˆce au front des gerbes, et la na-
ture des primaires incidents, parame`tre le plus de´licat, sera de´duite des proprie´te´s connues des
gerbes. L’interpre´tation des me´canismes d’acce´le´ration de´pendra ensuite fortement de ces 3 ob-
servables. En particulier, on espe`re, graˆce a` une statistique a` 100 EeV comparable a` celle a`
quelques EeV d’aujourd’hui, pouvoir remarquer des structures plus significatives.
Signalons qu’un syste`me de notes internes, d’inte´reˆts tant physiques que techniques, a
e´te´ mis en place, les notes GAP (pour Giant Array Project), et sont accessibles par le Web
[59]. Nous y ferons re´fe´rence en particulier aux chapitres 3 et 6, ou` seront aborde´es les ca-
racte´ristiques plus pre´cises de l’expe´rience.
2. ASTROPHYSIQUE
Ce chapitre pre´sente la physique ne´cessaire a` la compre´hension des proble`mes que cherche
a` re´soudre l’expe´rience Pierre Auger. Apre`s avoir rappele´ le contenu et l’e´volution suppose´s de
l’univers, les principaux processus responsables de la de´gradation de l’e´nergie des particules
charge´es et des photons sont expose´s. Nous expliquons alors comment les the´ories actuelles
expliquent l’existence des rayons cosmiques, avant de montrer le second proble`me des e´nergies
extreˆmes, la coupure GZK.
Ensuite, nous taˆchons d’apporter des re´ponses plus quantitatives en conside´rant d’abord les
sources d’origine galactique, puis extragalactiques. La synthe`se des me´canismes dits conven-
tionnels une fois effectue´e, nous pre´sentons les pre´dictions des mode`les de de´fauts topologiques.
Nous terminons en faisant le point sur les mesures d’anisotropies re´alise´es jusqu’a` pre´sent,
car ce sont elles qui pourraient trancher, dans un premier temps, entre les deux hypothe`ses
(sources connues ou de´fauts topologiques).
Certes, le spectre des objets, me´canismes ou particules pre´sente´ se veut tre`s large. Il est
certain que l’ambition de l’expe´rience Pierre Auger, explicite´e en introduction, n’est pas d’ap-
porter une re´ponse a` tous les proble`mes rencontre´s dans ces domaines. Cependant, l’incertitude
sur l’origine de ces rayons cosmiques est telle que nous sommes force´s d’envisager le maximum
de possibilite´s pour, peut-eˆtre, eˆtre en mesure d’en e´liminer certaines.
2.1 Cadres
Cette premie`re section a pour but de donner les ordres de grandeurs des e´chelles de structure
ainsi que des e´nergies disponibles a` ces e´chelles.
2.1.1 Extragalactique
La cosmologie a pour objet la connaissance de l’histoire, et donc du contenu, de l’uni-
vers. Malgre´ des re´sultats encourageants (expansion, abondances primordiales et fond cosmo-
logique), de nombreuses questions subsistent. Ainsi, les expe´riences actuelles s’inte´ressent a`
l’univers primordial, a` la formation des structures et a` la matie`re noire. Nous aborderons le
proble`me de la formation des structures dans le cadre des de´fauts topologiques ( ' 2.7).
Tout en gardant conscience des limites ou des inconnues (e´valuation des distances, for-
mation de structures), on se place dans le cadre du mode`le du Big Bang chaud, selon lequel
l’univers est ne´ d’une explosion primordiale il y a environ 15 milliards d’anne´es, sa dynamique
e´tant re´gie par les lois de la gravitation relativiste. Au de´part extreˆmement dense et chaud,
l’univers s’est progressivement refroidi en s’e´tendant, e´mettant de plus un rayonnement, dont la
tempe´rature actuelle vaut 2.7 K, lors du de´couplage des interactions thermiques entre la matie`re
et le rayonnement. Ce rayonnement de fond diffus cosmologique fossile (CMB) a une influence
capitale sur les rayons cosmiques d’e´nergie extreˆme.
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Cette expansion, uniforme et isotrope, se manifeste par une distance entre galaxies propor-
tionnelle a` la vitesse d’e´loignement, elle-meˆme mesure´e par le de´calage vers le rouge (redshift)
 
, qui sert donc d’indicateur de distances (spatiale et temporelle) par l’expression
 
 



ﬃ
ou`

 est la constante de Hubble. Les objets les plus lointains sont donc e´galement les plus
jeunes observe´s. Dans un rayon d’environ 5000 Mpc, on observe diffe´rents niveaux de structure,
les plus grandes e´tant les super-amas qui de´finissent des vides atteignant 100 Mpc. Ces super-
amas contiennent ensuite des amas de taille 1 a` 10 Mpc, constitue´s de quelques galaxies, de
taille 10 a` 100 kpc.
Pre`s de nous, l’amas ou groupe local est constitue´, outre notre galaxie, des nuages de Ma-
gellan, de M31 et de ses satellites. Le super-amas local, dont le centre (grand attracteur) serait
l’amas de la Vierge, de´finit sur une carte du ciel un plan appele´ super-galactique, sensiblement
perpendiculaire au plan galactique.
Matie`re noire
Un proble`me crucial dans la compre´hension de l’histoire passe´e et future de l’univers reste
la difficulte´ des observations. Ainsi, le de´saccord entre la masse lumineuse observe´e, celle
de´duite des observations de galaxies, et enfin les mode`les, laisse le champ libre a` beaucoup
de spe´culations sur la densite´ d’e´nergie  pre´sente dans l’univers ainsi que sa nature. On pense
qu’une large fraction de cette e´nergie est invisible, ou du moins peu visible, et on l’appelle
matie`re noire.
La densite´ critique, qui de´finit la limite entre les destins suppose´s de notre univers (ex-
pansion infinie ou effondrement), vaut environ         g/cm  . La masse lumineuse
observe´e rend compte d’environ 1 % d’une telle densite´. La densite´ du gaz intergalactique est
estime´e comparable a` cette valeur.
2.1.2 Contenu et e´volution des galaxies
Il en existe de plusieurs formes (spirales, elliptiques, irre´gulie`res), corre´le´es a` leur aˆge. A
l’inte´rieur des spirales, jeunes, les e´toiles naissent, vivent et meurent par supernovæ de type II
(SN II), laissant des restes compacts. A l’inte´rieur des elliptiques, plus e´volue´es, ces derniers
peuvent former des syste`mes binaires et provoquer des supernovæ de type Ia (SN Ia).
Des galaxies actives sont e´galement recense´es, comprenant des noyaux actifs de galaxie
(NAG), qui se distinguent par une e´mission intense qui n’est pas due a` celle des e´toiles qui les
composent. Leur densite´ a`   donne´ en re´ve`le une fraction de 10 

actuellement, contre 10  
a`   
ﬃ

 
%
	
, soit il y a une dizaine de milliards d’anne´es. Leur dure´e d’activite´ est estime´e
infe´rieure au milliard d’anne´es.
2.1.3 Notre galaxie
Pour l’e´tude des rayons cosmiques, la distinction entre l’inte´rieur de notre galaxie et
l’exte´rieur est d’importance. D’une part les sources galactiques ne semblent pas aussi puissantes
que certaines galaxies actives, d’autre part la densite´ de matie`re et les champs magne´tiques sont
plus importants aux alentours de notre galaxie qu’a` l’exte´rieur.
2.1. Cadres 29
Matie`re diffuse
Dans la galaxie, la masse (     g) est essentiellement contenue dans les e´toiles, la masse
de gaz interstellaire e´tant estime´e a` 1% de cette valeur, contribuant a` une densite´ d’environ


    g/cm

. Une re´gion interme´diaire entre la galaxie et le milieu extragalactique est le
halo galactique, de forme suppose´e sphe´rique, et dont la densite´ est mal connue, comprise entre
0.1 et 10% de celle de la galaxie selon les estimations.
On recense e´galement des poussie`res plus lourdes, des champs magne´tiques et des e´lectrons.
Le rayonnement provient, en optique des e´toiles, en X ou  des sources binaires, et en ra-
dio du mouvement synchrotron des e´lectrons. Les e´lectrons sont pour la plupart dus a` la
de´sinte´gration successive des pions en muons. Mentionnons enfin l’existence d’une composante
sombre (naines brunes) qui pourrait contribuer a` la matie`re noire mentionne´e ci-dessus.
2.1.4 Champs magne´tiques
Leur compre´hension est fondamentale, tant pour l’acce´le´ration que pour la propagation des
rayons cosmiques. Dans notre galaxie, la valeur et la distribution de ces champs semble assez
bien connue [60]. Les champs magne´tiques des autres galaxies sont suppose´s comparables a`
celui mesure´ dans notre galaxie, soit quelques   G.
Pour les champs magne´tiques extragalactiques, on ne connaıˆt que la limite    

G [61].
Cette valeur maximale pourrait avoir e´te´ atteinte, a` partir d’un champ magne´tique primordial
d’environ 10   G, par la formation des galaxies qui aurait engendre´ un effet dynamo et une
augmentation a` 10 

G de ce champ [61, 62].
2.1.5 Densite´s d’e´nergie
En supposant homoge`ne le spectre des rayons cosmiques d’e´nergie extreˆme        EeV
dans la galaxie, leur contribution a`  vaut 10 

eV/cm

, soit 10 
  
  . Meˆme si tous ces rayons
avaient l’e´nergie maximale de 10 

eV (e´chelle de Planck), on n’obtiendrait que 10     . Dans
notre galaxie, la densite´ de rayons cosmiques vaut 1 eV/cm

, soit 10     .
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2.2 De´gradation de l’e´nergie
Pourquoi parler d’emble´e des pertes d’e´nergie, alors que l’acce´le´ration, sujet qui nous
pre´occupe a priori, n’a pas encore e´te´ aborde´e ? Simplement parce que ces pertes sont incon-
tournables, et doivent donc eˆtre pre´sentes a` l’esprit dans toute configuration, prometteuse ou
non.
En effet, quel que soit le milieu (matie`re, rayonnement, champs magne´tiques) dans lequel
elles e´voluent, les particules interagissent. En particulier, les re´gions acce´le´ratrices sont rare-
ment nues, et des cascades de particules peuvent s’y produire. Les processus e´voque´s ici sont
e´galement responsables des gerbes atmosphe´riques, pour lesquelles le milieu est plus dense,
moins chaud, et moins magne´tise´ que la plupart des milieux astrophysiques conside´re´s, et s’ap-
pliquent e´galement dans les de´tecteurs, en particulier les cuves d’eau composant les de´tecteurs
de surface de l’observatoire Auger.
Ou` passe l’e´nergie perdue ? Le point crucial est qu’elle n’est pas perdue pour tout le monde.
Citons ainsi l’e´mission radio des radiogalaxies, qui est la signature d’e´lectrons relativistes. De
meˆme, l’e´nergie des particules non re´sonantes dans un plasma est transfe´re´e aux turbulences
magne´tiques, qui vont a` leur tour amplifier l’acce´le´ration d’autres rayons cosmiques.
Les photons e´mis sont ainsi ge´ne´ralement dus a` la perte d’e´nergie de particules charge´es.
Leur interaction de´crit l’obscurcissement des milieux interme´diaires. Sans acce´le´ration de par-
ticules charge´es, les spectres ne de´passeraient pas le MeV (nature non thermale des spectres
au-dela` de 100 keV [63]). Dans le cadre des mode`les existants, l’e´mission non thermique de
gammas doit donc s’accompagner de la production de rayons cosmiques.
La pre´dominance d’une perte ou de l’autre est lie´e a` la nature et a` l’e´nergie de la particule
en question ainsi qu’a` son milieu d’e´volution.
2.2.1 Particules charge´es
Effets des champs magne´tiques
Soient un champ magne´tique
 
 et une particule de charge   , de masse  , de facteur
de Lorentz  , d’impulsion
 

, l’angle d’attaque (pitch-angle) valant     
ﬃ
 


. Le rayon de
Larmor est de´fini par 	  
   , une fre´quence cyclotron (non-relativiste)    


et
synchrotron (relativiste)    ﬁﬀ  .
ﬂ est la taille de confinement aux alentours d’une re´gion et, sans qu’aucune perte n’affecte
les particules, pose une contrainte sur la taille des sources candidates a` l’acce´le´ration de rayons
cosmiques : pour une e´nergie donne´e, elles ne doivent pas y eˆtre infe´rieures. Ceci peut s’appli-
quer a` l’ensemble des sources galactiques et extragalactiques identifie´es, graˆce au diagramme
reproduit sur la Fig. 2.1. Il en ressort que tre`s peu d’objets connus satisfont cette condition.
Rayonnement synchrotron
Une particule de charge   , de masse ﬃ 
 , de vitesse  , de facteur de Lorentz  rayonne,
dans un champ magne´tique
 
 [3],
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Fig. 2.1: Diagramme taille / champ magne´tique extrait de [64]. Ce diagramme montre les tailles au-
dela` desquelles les rayons cosmiques ne sont plus confine´s par les champs magne´tiques. Nous
verrons qu’avec une acce´le´ration par chocs (   2.3.3), les rayons cosmiques peuvent atteindre
l’e´nergie maximale de confinement autorise´e, ponde´re´e par le facteur  (note´  sur cette figure).
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mb e´tant la section efficace de Thomson.
Le spectre d’e´mission d’un e´lectron seul posse`de un maximum a`
 


)



,+ -
)
 


0/
-


 




	

(soit une e´nergie  50 GeV pour      G et     EeV,     fois moins pour un proton).
Ce rayonnement affecte les jets d’e´lectrons e´mis par les noyaux actifs de galaxie, produisant
les radiogalaxies. Les indices spectraux de la distribution en loi de puissance des e´lectrons du
plasma et de celle du rayonnement radio induit sont corre´le´s.
Bremsstrahlung
Appele´ e´galement free-free, ce rayonnement est produit par interaction d’une particule
charge´e avec le champ e´lectrique des noyaux (  ﬂ     ﬂ   ﬂ  ). Dans les milieux
ionise´s que sont les plasmas, l’e´crantage est faible et les pertes sont donc plus nombreuses. La
formule de Bethe-Heitler exprime les pertes d’une particule d’e´nergie   et de charge   dans
un milieu de densite´ de particules  [3]
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	  est la constante de structure fine. Dans les gerbes e´lectromagne´tiques, ce proces-
sus domine a` haute e´nergie et de´finit la longueur de radiation ﬃ 
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ou` ﬃ



!
est l’e´paisseur d’atmosphe`re (de densite´  ) traverse´e. Ce rayonnement est
e´galement le principal responsable de la de´gradation d’e´nergie des muons de la composante
hadronique des gerbes. Toutes ces particules subissent une diffusion coulombienne multiple,
qui a pour conse´quence l’extension des gerbes.
En astrophysique, l’e´mission thermique est essentiellement due a` ce bremsstrahlung.
Compton inverse
Dans les milieux chauds, l’effet Compton inverse (IC) transfe`re l’e´nergie des particules
charge´es (notamment des e´lectrons) aux photons du rayonnement. A haute e´nergie (re´gime de
Klein-Nishina), l’ine´lasticite´ est tre`s forte et toute l’e´nergie est confe´re´e aux photons. Dans un
milieu de densite´ de photons       ﬀ   , la perte d’e´nergie par unite´ de temps vaut [65]
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On estime ce processus responsable de l’e´mission des photons de plus haute e´nergie dans
les noyaux actifs de galaxie. C’est en effet la` que la conversion d’e´nergie des particules charge´es
en neutres est la plus efficace.
Ionisation
Il existe un certain seuil, de l’ordre de quelques eV par atome, au-dela` duquel les particules
incidentes excitent, voire ionisent ces atomes, en perdant la quantite´ d’e´nergie correspondante.
En astrophysique, cette interaction est a` l’origine des raies d’absorption et d’e´mission des
e´toiles et galaxies, et est de´celable en optique. Pour les rayons cosmiques, elle est responsable
d’un proble`me majeur pose´ par leur origine, car elle s’oppose a` l’injection initiale de particules
charge´es dans les plasmas, ce qui empeˆche la suite des processus a` plus haute e´nergie de se
produire.
ˇCerenkov
Une particule charge´e se propageant dans un milieu d’indice  a` une vitesse  supe´rieure
a` la vitesse de la lumie`re  ﬀ  dans ce milieu, produit un rayonnement, nomme´ ˇCerenkov, dans
un coˆne d’ouverture

ve´rifiant ﬀ 1




. Dans l’atmosphe`re, l’e´nergie de seuil des e´lectrons
 





	


 


 

vaut 21 MeV au niveau de la mer alors que dans l’eau elle vaut moins
de 1 MeV.
Le nombre de photons ge´ne´re´s par e´le´ment de trajectoire  ﬀ , est proportionnel a` [66]
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Cet effet sert a` la de´tection de particules charge´es relativistes dans divers milieux. Ainsi
en astroparticules, les particules induisent cet effet dans l’atmosphe`re (technique ˇCerenkov at-
mosphe´rique), mais e´galement dans des de´tecteurs plus denses (cuves d’eau utilise´es par Have-
rah Park et le PAO).
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2.2.2 Photons
Alors que les pertes des particules charge´es sont exprime´es par une perte d’e´nergie par unite´
de temps, celles des photons sont souvent laisse´es sous forme de sections efficaces parce qu’il
arrive souvent au photon de disparaıˆtre.
Production de paires
Elle domine les autres processus a` haute e´nergie. Elle peut se produire soit par interaction
avec le champ magne´tique ambiant, soit avec celui des noyaux du milieu conside´re´. A haute
e´nergie, l’un des deux 
	
ou


emporte toute l’e´nergie.
Compton
C’est la prolongation de la diffusion Thomson a` haute e´nergie ( &       ) : l’impulsion
des photons est transfe´re´e aux e´lectrons ou a` d’autres particules charge´es.
Conversion magne´tique
Les photons interagissent avec les champs magne´tiques [67, 68], dans une proportion me-
sure´e par le parame`tre
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  est l’e´nergie du photon. Ce parame`tre est e´gal a` 1 pour

 



 
 
 GeV. Ceci a
de l’importance pour les gerbes initie´es par des photons de tre`s haute e´nergie : une cascade
e´lectromagne´tique se de´veloppe avant d’entrer dans l’atmosphe`re, les e´lectrons rayonnant par
effet synchrotron.
2.2.3 Autres pertes
De´sinte´gration
Outre les particules e´le´mentaires a` faible dure´e de vie, ce processus affecte certains noyaux
pre´sents dans l’espace. Cette distinction entre diffe´rentes natures de primaires a longtemps e´te´
un proble`me pour l’explication de l’universalite´ de l’indice de la loi de puissance.
Production de particules
Lorsque l’e´nergie d’une collision atteint le seuil de cre´ation de particules, l’e´nergie est dis-
tribue´e entre ces particules, et ceci d’autant plus qu’on est proche de ce seuil, passant par l’in-
terme´diaire de re´sonances. Nous verrons des collisions faisant intervenir au moins un photon,
re´actions qu’on nomme photoproduction.
La perte d’e´nergie de´pend de la re´action en jeu, et on parle dans ce cas d’ine´lasticite´.
Noyaux lourds
Leur rencontre avec des photons  peut induire une re´sonance dipolaire ge´ante (GDR)
[69, 65], conduisant a` une photodissociation et a` la perte de 2 nucle´ons par re´action. Dans
le re´fe´rentiel du noyau, les pertes sont maximales pour les photons de 20 MeV [65].
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2.2.4 Landau, Pomeranchuk, Migdal
Comme le bremsstrahlung n’est pas ponctuel mais s’effectue dans une zone de formation,
des influences exte´rieures peuvent affecter les e´lectrons durant l’e´mission des photons, qui peut
alors eˆtre supprime´e ou favorise´e, selon le milieu traverse´. Dans le cas de milieux non cristal-
lins de densite´ donne´e, il existe une e´nergie au-dessus de laquelle la diffusion coulombienne
multiple des e´lectrons leur permet de sortir de cette zone de formation et diminue ainsi les
sections efficaces. Cet effet, appele´ LPM (de Landau, Pomeranchuk [70], et Migdal [71]), di-
minue e´galement les sections efficaces de cre´ation de paires et entraıˆne l’augmentation de la
profondeur de la composante EM des gerbes.
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2.3 Acce´le´rations conventionnelles
Les mode`les propose´s pour l’explication de l’e´nergie des rayons cosmiques n’ont jamais e´te´
satisfaisants. En 1933, Swann s’interrogeait sur l’e´nergie de 10 GeV atteinte par les e´lectrons
[72], proposant alors que leur acce´le´ration s’effectue graˆce a` un me´canisme beˆtatron [73, 74],
ou` l’e´nergie des particules augmente en phase avec le champ magne´tique ambiant. Des re´gions
candidates a` ce phe´nome`ne e´taient les taches solaires et, par extension, quoique plus e´loigne´es,
stellaires. L’effet est cependant limite´ a` des e´nergies assez basses, la conductivite´ rendant diffi-
cile la trop forte croissance du champ magne´tique.
Alors que Baade et Zwicky proposaient en 1934 [75] une association de la production des
rayons cosmiques avec l’occurence de supernovæ (SN), phe´nome`ne re´cemment de´couvert,
c’est Fermi qui a lance´, en 1949, les pre´mices de l’explication la plus couramment ac-
cepte´e a` l’heure actuelle. Dans ses articles [76, 77], il proposait que l’acce´le´ration des rayons
cosmiques se fasse progressivement (stochastiquement), par re´flexion des particules sur les
irre´gularite´s magne´tiques du milieu interstellaire. Bien qu’on nomme ces irre´gularite´s “miroirs
magne´tiques”, il semble que ce soient des ondes magne´tohydrodynamiques (MHD), les ondes
d’Alfve´n, qui effectuent le couplage entre les rayons cosmiques et les champs magne´tiques.
Nous reviendrons sur ce de´tail au ' 2.3.1.
Hormis ce de´tail du me´canisme de gain d’e´nergie par les particules individuelles qui restait
a` pre´ciser, le proble`me majeur e´tait la de´pendance du second ordre du gain relatif d’e´nergie en
fonction de la vitesse du plasma, induisant un temps d’acce´le´ration trop long compare´ a` celui
des pertes, et entraıˆnant une chute trop rapide du spectre.
Parmi les solutions alors envisage´es pour parvenir a` un premier ordre, e´taient :
 le couplage des me´canismes de Fermi et beˆtatron [78, 79, 74], supposant que la valeur du
champ magne´tique augmente a` mesure que la particule se rapproche du miroir ;
 l’hypothe`se [79] selon laquelle les particules passent plus de temps entre les miroirs se
rapprochant qu’entre ceux s’e´loignant.
Pour chacune de ces solutions, les lieux ou` les conditions requises pouvaient se re´aliser
e´taient inconnus, et durent attendre la fin des anne´es 70 pour eˆtre e´lucide´s. Un autre proble`me
de la the´orie de Fermi, que celui-ci souleva imme´diatement, e´tait celui de l’injection : les rayons
cosmiques en de´but d’acce´le´ration e´taient sujets a` de fortes pertes par ionisation. La de´couverte
des pulsars et de champs e´lectriques suffisamment e´leve´s pour permettre une acce´le´ration di-
recte des particules charge´es [80, 81], meˆme si elle re´solvait ce dernier proble`me, restait concur-
rence´e par l’ide´e, toujours confuse, selon laquelle les supernovæ [82, 83, 84] contribuaient,
d’une fac¸on ou d’une autre, a` l’acce´le´ration des rayons cosmiques.
A partir de 1977, un ensemble de travaux [85, 86, 87, 88, 89], similaires entre eux en rai-
son d’une longue maturation des ide´es, sugge´ra donc, d’une part que ce n’e´taient pas tant les
SN mais leurs restes (les SNR) qui produisaient les rayons cosmiques, d’autre part que l’onde
de choc formait une re´gion pouvant efficacement jouer le roˆle de “ping-pong” si activement
recherche´, rendant enfin le me´canisme de Fermi efficace. Le de´veloppement paralle`le de la
compre´hension des noyaux actifs de galaxies, donc l’identification d’ondes de choc similaires a`
celles des SN ou SNR, permit ensuite a` Axford, Biermann, Strittmatter, Rachen [90, 91, 92, 93],
entre autres, de proposer ces objets, bien plus e´loigne´s, comme sources responsables des rayons
cosmiques de plus haute e´nergie. Ceci redonnait a` l’occasion matie`re a` un de´bat “galactique
contre extragalactique”, qui semblait alors acquis aux premiers [94].
A pre´sent, les me´canismes conventionnels efficaces sont partage´s en deux classes :
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 l’acce´le´ration diffusive par chocs, dont un survol historique vient d’eˆtre pre´sente´, qui
conduit a` un spectre en loi de puissance ;
 l’acce´le´ration directe, moins propice a` la reproduction d’une loi de puissance, mais
exempte des proble`mes d’injection,
certaines configurations autorisant meˆme la combinaison des deux.
Les paragraphes suivants tentent de de´crire de fac¸on plus de´taille´e les processus
e´le´mentaires de diffusion, comment une loi de puissance peut en eˆtre extraite, les proprie´te´s
microscopiques du couplage et enfin les me´canismes e´lectriques. L’application a` des sources
particulie`res sera ensuite l’objet des sections ' 2.5 et ' 2.6.
2.3.1 Processus microscopiques
Rappelons que les milieux conside´re´s ici sont des plasmas, c’est a` dire de la matie`re io-
nise´e. L’espace interstellaire et intergalactique, s’il est en effet majoritairement compose´ d’une
composante neutre (hydroge`ne et he´lium), contient une minorite´ d’ions plus lourds (carbone) et
d’e´lectrons. A cause de ces particules charge´es en liberte´, les forces magne´tiques et e´lectriques
jouent, dans les plasmas, un roˆle similaire aux forces de contact pre´sentes dans des gaz quasi-
neutres comme notre atmosphe`re. Les ordres de grandeur a` conside´rer sont ceux des champs
magne´tiques plutoˆt que ceux des densite´s.
La complexite´ du proble`me implique certaines simplifications. Ainsi, bien que les
conse´quences en soient peu affecte´es, les irre´gularite´s magne´tiques peuvent eˆtre vues alter-
nativement comme des miroirs magne´tiques, des nuages magne´tiques, ou enfin leur description
la plus e´volue´e, des ondes magne´tohydrodynamiques.
Miroirs et nuages magne´tiques
Le mode`le le plus simple de nuage magne´tique utilise la proprie´te´ de miroir magne´tique,
re´alise´e quand le champ magne´tique
 
 n’est pas uniforme dans l’espace (Fig. 2.2). Comme la
quantite´
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est conserve´e (invariant adiabatique), lorsqu’une particule se de´place en direction d’une re´gion
ou` la norme de
 
 est plus e´leve´e, l’angle d’attaque
2 ( ' 2.2.1) va augmenter, afin que 1      
compense cette augmentation jusqu’a` ce que     ﬀ  , instant ou` la particule est “re´fle´chie”.
lignes de champ
"miroir"
particule
θB
Fig. 2.2: Miroir magne´tique.
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Me´canisme beˆtatron et pompage magne´tique
Le me´canisme beˆtatron exploite l’invariance exprime´e par la relation (2.4). Dans le cas ou`
 croıˆt uniforme´ment et doucement dans une re´gion, c’est la quantite´ de mouvement  et non
l’angle d’attaque qui est modifie´, conduisant a` la relation [74]





 


ﬃ
soit en pratique au plus quelques milliers de GeV, dans les taches solaires ou stellaires [72]
Ce processus posse`de l’inconve´nient d’eˆtre re´versible et donc, lorsque le champ magne´tique
diminue, il en est de meˆme de l’e´nergie des particules. Cependant, si les particules sont suffi-
samment e´nerge´tiques pour s’e´chapper, elles pourront e´ventuellement aller acque´rir de l’e´nergie
supple´mentaire ailleurs.
L’acce´le´ration statistique est re´alise´e par pompage magne´tique [95] La redistribution de
l’e´nergie entre les degre´s de liberte´ des particules permet l’augmentation de leur quantite´ de
mouvement de








)
 

-

 
Ondes d’Alfve´n
Un plasma est un syste`me particulie`rement complexe. Compose´ de particules charge´es
en mouvement, il obe´it a` la me´canique des fluides, mais est soumis aux champs
e´lectromagne´tiques induits par ces particules. Ils constituent ainsi a` eux seuls une branche
nomme´e magne´tohydrodynamique (MHD). Malgre´ la complexite´, certaines proprie´te´s peuvent
en effet eˆtre de´crites graˆce a` des ondes internes, les ondes MHD. Elles comprennent plusieurs
modes de de´placement [96] :
 les modes longitudinaux, compressibles, dits magne´tosoniques, sont facilement sujets a`
une dissipation et donc peu inte´ressants ;
 les modes transverses, incompressibles, dont les plus grandes longueurs d’onde (de pul-
sation  
 

 ou`
 

 est la fre´quence cyclotron des protons), particulie`rement adapte´es a`
la de´composition d’un choc en se´rie de Fourier, sont appele´es ondes d’Alfve´n.
Ces ondes d’Alfve´n ont l’avantage de pouvoir re´sonner avec des particules externes au plasma
comme les rayons cosmiques, et d’e´changer ainsi leurs e´nergies respectives. Elles permettent
ainsi au plasma de se refroidir.
Ce qui va gouverner l’acce´le´ration des particules sera donc a` pre´sent cette interaction, qui
pre´cise l’image des miroirs magne´tiques. Selon leur e´nergie, les rayons cosmiques re´sonnent
avec certains des modes du plasma en le traversant. Alors que certaines particules (celles plus
rapides que la vitesse d’Alfve´n
 

 

 	 dans le plasma de densite´  ) donnent de l’e´nergie
au plasma, permettant aux le´ge`res instabilite´s de croıˆtre, les autres profitent de cette croissance
d’instabilite´ pour recevoir plus d’e´nergie et eˆtre acce´le´re´es. Si le processus s’emballe, des tur-
bulences apparaissent. Plus la turbulence est forte, plus l’acce´le´ration est efficace. Des re´gions
fortement instables sont donc ne´cessaires. La turbulence a besoin d’e´nergie, qui peut eˆtre d’ori-
gine interne (champs et courants, reconnexions, faible e´chelle) ou due aux mouvements du
fluide (grande e´chelle).
Une particule charge´e se de´plac¸ant dans un champ magne´tique uniforme
 
 suit une trajec-
toire he´licoı¨dale autour d’une ligne de champ, avec une vitesse
 

 paralle`le et
 
  perpendiculaire
38 2. Astrophysique
au champ. Une perturbation du potentiel vecteur
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appele´e turbulence d’Alfve´n, se propage a` la vitesse
 
  (Fig. 2.3), perturbant la trajectoire de la
particule de vitesse
 
 paralle`lement et perpendiculairement a`
 
 par l’action de la force
 
 
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ce qui va modifier a` la fois l’angle d’attaque et l’impulsion de la particule.
δA
VA B
ez
Fig. 2.3: Onde d’Alfve´n.
L’interaction entre l’onde (
 

,  ) et la particule (   ,   ), re´sonante pour [96]
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ﬃ
(les modes  qui dominent e´tant   ﬂ  pour les protons et     pour les e´lectrons), im-
plique une valeur minimale d’impulsion de l’ordre de     
 	 (plus difficile a` atteindre pour
les e´lectrons que pour les protons, d’ou` proble`me de l’injection de l’e´nergie), et une longueur
d’onde e´gale au rayon de Larmor de la particule.
Equations de transport
Pour traıˆter un ensemble de particules, on introduit une fonction de distribution (densite´)
dans l’espace des phases a` 6 dimensions  
 
ﬀ
ﬃ
 

ﬃ
!

puis l’e´quation de transport ade´quate [3, 97,
96]
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La nature stochastique du processus d’acce´le´ration est prise en compte en e´crivant l’e´quation
de Fokker-Planck




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
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
dont les coefficients ﬃ et  
 , dicte´s par le milieu, repre´sentent respectivement les pertes ou
gains d’e´nergie et la diffusion en impulsion.
Pour les ondes d’Alfve´n, l’e´quation de Fokker-Planck inclut, en plus de la diffusion en
impulsion, la diffusion angulaire (    ﬀ  1 2 )
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Cette diffusion angulaire    
 


  va permettre l’acce´le´ration du premier ordre et la diffusion
en impulsion  


 



  celle du second ordre, qui ne sera pas force´ment moins efficace [98, 99].
Le sche´ma ge´ne´ral a` suivre ide´alement serait le suivant
processus microscopiques
coefficients, temps caracte´ristiques
e´quations de transport
spectre
cependant la re´solution des e´quations de transport est rarement simple et il peut eˆtre pre´fe´rable,
notamment pour l’acce´le´ration par chocs, de conside´rer une approche plus grossie`re.
2.3.2 Acce´le´ration stochastique : “Fermi deuxie`me ordre”
L’approche initiale de Fermi consistait a` conside´rer la propagation d’une particule dans le
plasma interstellaire, compose´ de nuages magne´tiques (irre´gularite´s (Fig. 2.4)). Les collisions
e´tant suppose´es e´lastiques dans le re´fe´rentiel lie´ aux nuages (de vitesse   ,     ﬀ  ), elles ne
le sont pas dans le re´fe´rentiel d’observation. Ainsi, l’e´nergie acquise apre`s une collision
 


 
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
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 

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 
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   ﬂ

  (2.5)
( 
   ﬀ 1      ﬀ  1      ﬀ 1  ﬀ   ), moyenne´e sur les valeurs de  , donne une contribu-
tion du second ordre en  

 
  
 
 
	


 
Ce gain relatif d’e´nergie est duˆ a` la plus forte probabilite´ de rencontre de front des particules
avec les nuages.
θ
θ
E’
E
Fig. 2.4: Diffusion par un nuage magne´tique. Dans le re´fe´rentiel lie´ au nuage, l’e´nergie de la particule
est conserve´e lors de la collision. Par contre, la quantite´ de mouvement change de direction, ce
qui induit une diffe´rence d’e´nergie  
	  dans le re´fe´rentiel d’observation.
Dans cette description, le temps moyen entre deux collisions vaut
!





ﬀ
 (  est le libre
parcours moyen entre nuages). Si !    

      ﬀ  [64], !  

 ﬀ !   
   ﬀ    .
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Dans un milieu plus homoge`ne [64], la diffusion est effectue´e par les ondes d’Alfve´n (  
  ﬀ
 ) et !    
 
  	    ﬀ   , la longueur d’onde des perturbations e´tant     2 avec     .
Comme ce qui nous inte´resse est le temps
!
au bout duquel l’e´nergie    peut atteindre
       



, la grandeur caracte´ristique est
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Equipartition
Une loi de puissance apparaıˆt naturellement en supposant l’e´quipartition de l’e´nergie [100]
entre les rayons cosmiques 
	 , les champs magne´tiques    et les mouvements turbulents
des gaz 
 . En e´crivant alors   
      	 , et comme       	    ,
  

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
	
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  
 et
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


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
  
, nous obtenons
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 

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 
Cette e´quipartition a e´te´ ve´rifie´e dans la galaxie, ou`    eV/cm

, ainsi qu’a` proximite´ de
certains jets.
Transport
L’e´volution du spectre     au cours du temps fait alors intervenir les pertes ou gains
d’e´nergie     , une source    
ﬃ
!

, une diffusion spatiale ﬀ    , et un dernier coefficient    
pour la diffusion en e´nergie

 
"!
 
 
!




ﬂ

  
ﬃ
!
 ﬂ


 


        ﬂ
ﬀ
  ﬁ

    ﬂ





 



       
 
L’indice diffe´rentiel de la loi de puissance (Tab. 2.1) est obtenu en recherchant les solutions de
la forme         en re´gime stationnaire ! 




et 
  
ﬃ
!
 

. Nous supposons de plus
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Tab. 2.1: Indice  selon les pertes %'& )( et la diffusion *+& ,( suppose´es [97].
2.3.3 Ondes de choc : “Fermi premier ordre”
Une onde de choc de vitesse .- est provoque´e quand la matie`re (qui avance telle un piston)
se de´place a` une vitesse 0/ (   1/ ﬀ  ) supe´rieure a` celle du son     ( 2/   km/s pour
une supernova et       km/s dans l’espace interstellaire). Le rapport des vitesses de´pend du
rapport des chaleurs spe´cifiques (typiquement 3-ﬀ 2/    ﬀ	 ). Dans le second milieu, la matie`re
n’a pas de mouvement particulier, et une vitesse d’ensemble infe´rieure a`     .
Une des proprie´te´s les plus importantes d’un choc est l’existence de champs magne´tiques
de part et d’autre. Ceux-ci retiennent les particules charge´es et leur permettent de subir les
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re´flexions successives qui les acce´le`rent. L’inclinaison du champ magne´tique par rapport a` la
direction du choc (   sur la Fig. 2.5) a e´galement une influence. Si les directions sont paralle`les,
les petites longueurs d’onde de´passent les plus grandes et il y a apparition de turbulences. Si
les directions sont perpendiculaires, ce sont les grandes longueurs d’onde qui partent en avant,
sous forme de solitons, et l’e´coulement est laminaire.
Notre expe´rience la plus directe des chocs (la Terre dans le champ du vent solaire, seul
laboratoire d’astrophysique accessible) est limite´e a` des e´nergies de quelques GeV, infe´rieures a`
celles qui nous pre´occupent. Les processus de haute e´nergie provoque´s par le soleil (e´ruptions)
font l’objet d’e´tudes qui re´ve`lent une complexite´ qui se retrouve certainement a` plus haute
e´nergie et dans des milieux autrement perturbe´s. A plus grande e´chelle, on sait [101] qu’existent
des chocs interplane´taires, et les radiogalaxies nous montrent e´galement des chocs a` tre`s grande
e´chelle, mais aucune mesure ne peut eˆtre faite sur place.
Apre`s avoir obtenu l’expression des e´nergies maximales atteignables par des chocs, on men-
tionnera les ondes de chocs relativistes, dont l’efficacite´ n’est pas garantie, et sur lesquelles
l’expe´rience est e´galement inexistante.
Description
Fermi avait montre´ qu’en conside´rant des nuages se rapprochant les uns des autres, il y avait
une acce´le´ration cohe´rente due a` un effet “ping-pong”. Le proble`me de cette approche e´tait le
temps fini d’existence de telles re´gions, ainsi que l’existence de configurations inverses.
A proximite´ d’un choc, le plasma a un mouvement fortement anisotrope, ce qui revient a`
faire prendre a` l’angle

, dans l’e´quation (2.5), des valeurs privile´gie´es. La combinaison d’une
diffusion spatiale faible et d’une diffusion angulaire e´leve´e permet de confiner les particules au
voisinage du choc, donc de les faire traverser celui-ci a` plusieurs reprises.
milieu interstellaire
matière
éjectée
ou intergalactique(supernova, jet)
aval(2) amont(1)
B
B
U U2 1
2
1
CHOC
dans le référentiel lié aux observateurs
dans le référentiel lié au choc
θ2
V
ρ
P
Fig. 2.5: Onde de choc. L’expansion du choc permet aux particules a` l’exte´rieur de l’enveloppe d’y ren-
trer pour eˆtre diffuse´es, retraverser et sortir. La question est ensuite de savoir si, une fois sorties,
elles peuvent eˆtre a` nouveau rattrape´es.
 
 de´finit l’obliquite´ du choc : le choc est dit paralle`le
quand
 



et perpendiculaire quand
 



.
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En se plac¸ant dans le re´fe´rentiel lie´ a` l’onde de choc (Fig. 2.5),     2/  1-  et     



1-

. Ces vitesses, via les densite´s, de´finissent le rapport de compression

 


 

 
 
 

  (2.7)
Dans la re´gion en amont du choc, les ondes d’Alfve´n re´duisent la vitesse d’e´coulement des
particules vers la vitesse   (les particules gardent leur vitesse, mais sont diffuse´es, leur angle
est distribue´ quasi isotropiquement). Toutes les particules en amont sont ainsi diffuse´es pour eˆtre
ulte´rieurement rattrape´es par le choc. Les particules parviennent d’en amont en aval au taux de

(ﬀ
 
. Ensuite, soit elles s’e´chappent de la re´gion, a` cause de l’advection, a` un taux    
et contribuent au spectre de rayons cosmiques observe´s, soit elles retournent vers le choc. La
probabilite´ d’e´chappement est alors    
       ﬀ  , et la probabilite´ de retraverser le choc deux
fois (aval  amont  aval)      
 .
Pas a` pas
Que ce soit d’amont en aval ou inversement, le gain relatif d’impulsion par traverse´e du
choc vaut
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et donc par cycle
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Pour des particules relativistes, ceci s’e´crit
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expression du premier ordre en    , due a` la pre´sence d’un flux convergent (quel que soit le
coˆte´ du choc ou` on se situe, l’autre coˆte´ s’en approche).
Loi de puissance
En partant d’une distribution monoe´nerge´tique, l’e´nergie des particules d’e´nergie    ayant
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chocs vaut
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L’indice spectral inte´gral vaut donc
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Dans le cas ou` 0-ﬀ 2/

 
ﬀ	 , le rapport de compression (2.7) vaut     et l’indice diffe´rentiel
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Comme les ordres de grandeur de temps ! 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l’indice diffe´rentiel peut e´galement s’e´crire
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Grandeurs temporelles
Nous voudrions a` pre´sent calculer le temps de cycle ! 
   
   . Celui-ci est de´termine´ par la
diffusion spatiale, qui confine les rayons cosmiques autour de l’onde de choc. Elle se quantifie,
de part et d’autre, par des coefficients ﬀ   et ﬀ  , dont l’ordre de grandeur est ﬀ


ﬂ (ﬀ	
(coefficient de diffusion minimale de Bohm).
Si apre`s un temps
!
,
ﬁ
ﬀ

!   
!
, la particule aura de´serte´ la re´gion du choc. Si ﬁ ﬀ 
!
 
  
!
,
elle y sera demeure´e. Le temps caracte´ristique de re´sidence dans chaque re´gion est donc ﬀ  ﬀ   
et leur taille ﬀ  ﬀ
 

. A partir de ceci et du taux de re´inte´gration des particules   (ﬀ   , le temps
de cycle vaut [102]
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En posant ﬀ  
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, on obtient la relation
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ou` le facteur       ﬀ  % de´termine l’efficacite´ potentielle d’un choc.
Le taux d’acce´le´ration vaut





! #

)

 

-

 


!




ﬃ
(2.10)
comparable a` celui (2.6) du me´canisme du second ordre. Les effets de Fermi du second ordre
peuvent donc e´galement contribuer de fac¸on substantielle dans les chocs.
L’e´nergie maximale, pour une source de dimension  , est donc de :

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Les ordres de grandeur intervenant dans les relations (2.9) et (2.11) sont
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(2.12)
et sont reproduits sur la Fig. 2.1 de´ja` rencontre´e. Dans ce cas, nous remarquons que les valeurs
de  bien infe´rieures a`  sont de´sastreuses pour la satisfaction des limites, de´ja` pousse´es a` bout.
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Confinement, acce´le´ration, et lois de puissance
Les ordres de grandeur (2.12) interviennent donc pour deux discussions, celles sur le
confinement et celles sur l’acce´le´ration. Les sources ont donc non seulement besoin d’eˆtre
suffisamment e´tendues pour qu’aussitoˆt acce´le´re´s les rayons cosmiques ne s’e´chappent pas
avant d’avoir atteint une e´nergie minimale, mais doivent e´galement eˆtre le sie`ge de chocs
d’e´chelle suffisamment grande.
Enfin, comment interpre´ter le changement de pente d’un spectre en termes de confinement
des particules ? Il est loin d’eˆtre e´tabli que les genoux ou cheville observe´s soient duˆs a` un tel
effet (notamment en raison des valeurs pre´cises des e´nergies de coupure compare´es aux dis-
tances “de´limitant” notre galaxie), cependant nous remarquons que, selon la position suppose´e
de la source, le confinement ne va pas influer de la meˆme manie`re sur le spectre d’injection :
 si la source de rayons cosmiques se trouve a` l’inte´rieur du volume (sources galactiques),
les particules qui vont s’e´chapper seront les plus e´nerge´tiques. On s’attend donc, a` partir
d’une e´nergie limite, a` la diminution du flux par rapport a` celui d’injection (Fig. 2.6 (a)) ;
 si la source de rayons cosmiques est situe´e a` l’exte´rieur (sources dans les amas ou les
noyaux actifs de galaxie), les particules les moins e´nerge´tiques vont rester dans ce vo-
lume, et le flux de´tecte´ sera supe´rieur a` celui d’injection (Fig. 2.6 (b)).
sources extragalactiques
E EE E
FluxFlux
(a) (b)
sources galactiques
coupure coupure
injection
détecté
injection
détecté
Fig. 2.6: Spectre de´tecte´ et spectre d’injection en fonction de la situation de la source par rapport a` notre
galaxie. Le confinement (a) ne conserve pas les particules de plus haute e´nergie produites dans
la galaxie et (b) pie`ge les particules les moins e´nerge´tiques provenant de sources exte´rieures.
Equation de transport
Pour un choc [103, 101], cette e´quation doit prendre en compte la discontinuite´ des vitesses
entre l’amont et l’aval et fait alors intervenir des termes de convection et de compression.
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Obliquite´ du champ magne´tique et chocs relativistes
La de´rivation obtenue supposait implicitement que les chocs e´taient paralle`les. Lorsque les
chocs sont obliques, les coefficients de diffusion sont modifie´s selon
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chocs perpendiculaires sont globalement plus efficaces, car
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se trouve en  ﬀ   au lieu de   .
Tant que le choc n’est pas relativiste et pas trop oblique (   ﬀ 1   ), la valeur de l’indice
spectral reste constante quelle que soit l’obliquite´ du choc, rendant la caracte´ristique   
universelle.
Les chocs non-relativistes conside´re´s jusqu’a` pre´sent s’appliquent surtout aux restes de su-
pernovæ. Les sources extragalactiques, cependant, sont vraisemblablement le sie`ge de chocs
relativistes. Leur cas est plus de´licat, car d’une part aucune mesure expe´rimentale n’a e´te´ ef-
fectue´e au sein de tels plasmas, et d’autre part, au niveau the´orique, la retraverse´e du choc par les
particules semble difficilement re´alisable. Le traitement prend en compte le facteur de Lorentz
du flot [104, 105] mais reste encore tre`s simplifie´.
2.3.4 Injection
Aussitoˆt sa proposition d’acce´le´ration diffusive faite, Fermi souleva le proble`me de l’injec-
tion [76]. Une particule sans e´nergie notable (quelques centaines de MeV) devra surmonter des
pertes e´normes dues a` l’ionisation avant de pouvoir efficacement be´ne´ficier de l’acce´le´ration.
Ce proble`me n’est pas re´solu dans le cadre de l’acce´le´ration diffusive par chocs [88]. La
taille du choc ne doit pas eˆtre supe´rieure au rayon de Larmor des particules, ce qui est plus
contraignant pour les e´lectrons que pour les protons.
Ces processus supposent donc ge´ne´ralement que les rayons cosmiques posse`dent de´ja` des
vitesses relativistes. Or, ne serait-ce que par l’ordre de grandeur des vitesses d’Alfve´n, on voit
que les mouvements des plasmas en sont loin, excepte´ dans les jets des radiogalaxies FRII (voir
plus loin).
2.3.5 Prise en compte des pertes
En faisant le bilan des pertes (e´qs. 2.1, 2.2, 2.3) et des gains (e´q. 2.9), nous pouvons e´crire
les conditions sur les pertes synchrotron
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sur la photoproduction (plus sensible aux champs magne´tiques faibles pour  donne´), sur le
bremsstrahlung
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Dans cette approche rapide, on remarque (Fig. 2.7) que ne subsistent quasiment que les
points chauds des radiogalaxies.
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Fig. 2.7: Re´gions favorise´es. Inspire´ de [106], ce diagramme montre en outre les tempe´ratures provo-
quant la photoproduction. IGM = milieu intergalactique, RGL = lobes des radiogalaxies, RGH
= points chauds des radiogalaxies, GC = amas galactiques.
2.3.6 Champs e´lectriques
Les milieux astrophysiques e´tant ionise´s, il n’y a pas de re´gion ou` soient e´tablis des champs
e´lectriques stables. Cependant, ils peuvent se former a` partir de champs magne´tiques en rota-
tion (pre`s de l’axe magne´tique des pulsars ou a` proximite´ de NAG), ou lors de reconnexions
magne´tiques [29, 107, 108, 109]. La f.e.m. induite par un champ magne´tique en rotation vaut
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Comme aucun seuil n’est requis, ce me´canisme re´sout simplement le proble`me d’injection.
En revanche il n’aboutit pas a` une loi de puissance. Nous verrons l’application plus spe´cifique
aux pulsars et aux noyaux actifs de galaxie au ' 2.5.
Combinaison avec les ondes de choc
Dans le cas des chocs non paralle`les, un champ
 
 
apparaıˆt dans le re´fe´rentiel lie´ au choc,
induisant une acce´le´ration supple´mentaire. La diffe´rence de champ magne´tique entre les deux
re´gions est e´galement responsable d’un tel champ e´lectrique. Ce me´canisme “processus de
Fermi rapide” [96] peut faire gagner un ordre de grandeur d’e´nergie par cycle aux particules
et est a priori tre`s efficace (    [110]).
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2.4 Propagation et coupure GZK
Voyons a` pre´sent le second proble`me majeur pose´ par la physique des rayons cosmiques
de tre`s haute e´nergie, leur propagation a` travers l’espace. Nous ne conside´rons plus ici que les
particules stables.
2.4.1 De´flexions magne´tiques
En regardant le diagramme (Taille, Champ magne´tique) de´ja` pre´sente´ (Fig. 2.1), on voit
que les zones “calmes” comme le milieu intergalactique ont un champ magne´tique induisant un
rayon de Larmor infe´rieur a` leur taille jusqu’aux e´nergies de plusieurs EeV, ce qui a pour effet
de de´vier significativement les trajectoires initiales.
Dans notre propre galaxie, la ge´ome´trie aplatie implique que les particules arrivant par les
tranches sont moins de´vie´es localement. Le champ galactique impose qu’en-dessous de 1 EeV,
la direction d’arrive´e des rayons cosmiques est inexploitable.
De´viation
Les champs magne´tiques de´vient les trajectoires des rayons cosmiques charge´s le long de
leur trajet. Un proton d’e´nergie   provenant d’une source situe´e a` une distance  et traversant
un champ magne´tique  est de´vie´ de
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le chemin parcouru e´tant augmente´ de  
!
. Les particules les plus e´nerge´tiques arrivent donc les
premie`res mais longtemps apre`s les neutres. Il est difficile de corre´ler temporellement l’arrive´e
de particules charge´es a` un sursaut de neutres. Ces proble`mes de corre´lation temporelle sont
inexistants lorsqu’on ne de´tecte que des photons.
Cette valeur de 
!
signifie e´galement que les sources qui ont produit ces rayons cosmiques
peuvent s’eˆtre e´teintes entre temps. Si la source est situe´e a` 10 Mpc, l’intervalle de temps se
compte en milliers d’anne´es. Si ce temps suffit a` une relaxation conse´quente d’une source ac-
tive, il peut eˆtre compre´hensible que des sources apparemment calmes soient a` l’origine de
l’e´mission de particules charge´es.
Des e´tudes ont e´te´ re´alise´es [62], dans lesquelles ces de´viations temporelles sont mises a`
profit. Trois ordres de grandeur y sont distingue´es : celui pendant lequel la source est active,
celui induit par la de´flexion et celui d’observation.
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2.4.2 La de´gradation a` travers le CMB
Les photons du fond diffus cosmologique geˆnent la propagation des nucle´ons de tre`s haute
e´nergie a` partir de quelques dizaines d’EeV, par la photoproduction de pions ou de paires. Le
seuil cine´matique
 
 de ces re´actions est tel que
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Un calcul plus de´taille´ doit tenir compte du spectre des deux familles en interaction. Retenons
qu’a` partir de 	  
 
eV, on devrait observer une re´duction du flux, ce qu’on appelle coupure
(cut-off) de Greisen, Zatsepin et Kuzmin [52, 53].
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Fig. 2.8: Evolution de l’e´nergie de protons d’e´nergies initiales    a`    EeV, au cours de leur propaga-
tion a` travers l’espace intergalactique. Ces courbes sont des valeurs moyennes obtenues par des
simulations [112].
Nous voici donc confronte´s au deuxie`me proble`me des UHECR. Apre`s la difficulte´ de trou-
ver des sources susceptibles d’acce´le´rer des particules a` des e´nergies inte´ressantes, on s’aperc¸oit
qu’une telle source ne doit pas se trouver a` moins de quelques dizaines de Mpc (Fig. 2.8), ce qui
restreint “l’univers observable” a` quelques milliardie`mes de celui connu dans d’autres gammes.
De plus, cette coupure GZK limite d’autant plus l’e´nergie des particules que leur source est
lointaine, les effets e´tant :
 la tempe´rature plus e´leve´e du CMB aux e´poques ante´rieures (varie en   ﬂ  ) ;
 l’augmentation de la distance de propagation, due a` la courbure cite´e plus haut.
Comme l’e´nergie est de´ja` suffisamment de´grade´e pour les sources proches, ces effets
e´volutionnaires peuvent eˆtre ne´glige´s aux plus courtes distances [113, 114], a` savoir  
   
Mpc.
Pourrait-on envisager, par des mode`les de production approprie´s, que les e´ve´nements ob-
serve´s soient la signature d’encore plus haute e´nergie (      
     GeV) ? La limite ne
peut-elle pas de´passer les 100 Mpc dans ce cas ?
Le CMB induit sur les noyaux, d’une part ces meˆmes pertes par photoproduction de hadrons
[69], la distance e´tant a` diviser par 10 pour les noyaux de fer [102], d’autre part une photodisso-
ciation [65], par laquelle ils se dissocient en perdant leurs nucle´ons, via une re´sonance dipolaire
ge´ante. Un noyau de   eV perd ainsi 4 nucle´ons par Mpc et ne survit pas plus de 20 Mpc
[65, 112].
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2.4.3 Photoproduction
Le calcul de la propagation ne´cessite 3 informations par re´action : le seuil cine´matique, la
section efficace et l’ine´lasticite´ (Tab. 2.2).
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Tab. 2.2: Parame`tres intervenant dans le calcul des pertes d’e´nergie pour diffe´rents processus.
La re´action dominant la photoproduction, compte tenu de la faible ine´lasticite´ des produc-
tions de paires [113, 102], est
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La perte d’e´nergie a e´te´ calcule´e dans l’hypothe`se de la perte continue d’e´nergie [115, 114],
ou par simulations Monte-Carlo [113].
2.4.4 Poussie`res intergalactiques
Pourquoi nous sommes-nous focalise´s sur l’interaction des rayons cosmiques avec le rayon-
nement de fond cosmologique et pas avec le gaz intergalactique ? En conside´rant des valeurs
extreˆmes, telles qu’une densite´ moyenne d’environ  

 g/cm

et une section efficace de 1 barn
[116], le libre parcours moyen d’un proton dans l’Univers est de plusieurs centaines de Gpc.
La probabilite´ d’interaction des rayons cosmiques avec la matie`re intergalactique est donc
ne´gligeable.
2.4.5 Spectre modifie´ et particules secondaires
Comme les rayonnements de fond infrarouge et micro-onde interagissent avec les rayons
cosmiques, ils sont e´galement responsables de la production de particules secondaires. Ainsi,
aux seuils cine´matiques, des e´lectrons ou positrons, puis des me´sons charge´s et neutres, enfin
des photons, muons et neutrinos sont produits (e´qs. 2.13).
Parmi ces particules, seuls les neutrinos (dits de Greisen) nous parviennent intacts. Les
autres particules sont soumises aux meˆmes conditions de de´gradation. Les processus sont iden-
tiques a` ceux d’une gerbe atmosphe´rique, la densite´ e´tant toutefois nettement plus faible.
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Fig. 2.9: Effet de   et des pertes sur un spectre en    , voir [115, 92, 117].
En regardant le flux induit a` plus basse e´nergie, une bosse (Fig. 2.9) apparaıˆt [118, 115,
113], due a` l’accumulation des particules en-dessous du seuil. La largeur de cette bosse de´pend
fortement des fluctuations que subissent les pertes d’e´nergie.
L’influence du rayonnement sur des noyaux [119] provoquerait e´galement une de´pression
avant la bosse.
2.4.6 Conclusions concernant la propagation
Les effets du rayonnement radio primordial doivent se traduire par plusieurs traits particu-
liers. A priori, aucun n’est re´ellement observe´. Comme ces effets de´pendent fortement de la` ou`
sont les sources, les plus proches comme le super-amas local sont favorise´es.
Sont e´galement favorise´s les de´fauts topologiques (voir ' 2.7), dont l’origine cosmologique
les re´partit (dans certains mode`les) uniforme´ment dans l’univers.
L’observation ou non de la coupure de GZK est cruciale. Le spectre des e´nergies supe´rieures
devrait trancher sur l’existence d’une production significative de particules d’ultra-haute
e´nergie.
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De´crivons a` pre´sent quelques sources communes de rayons cosmiques, ou` devraient s’ap-
pliquer soit la physique des chocs pre´ce´demment de´crite, soit celle des champs e´lectriques.
2.5 Sources galactiques
2.5.1 Supernovæ et leurs restes
Les supernovæ (SN), de´couvertes dans les anne´es 30 par Baade et Zwicky, annoncent le
stade quasi-ultime des e´toiles jeunes et massives (SN II) ou accre´tant de la matie`re dans un
syste`me binaire (SN Ia). Bien que les supernovæ elles-meˆmes libe`rent une quantite´ conside´rable
d’e´nergie, notamment sous forme de neutrinos, ce sont leurs restes (SNR) (partie centrale et
e´jections (Fig. 2.10)) qui contribuent vraisemblablement a` l’e´mission continue majoritaire de
rayons cosmiques.
Le taux d’explosion (quelques SN par sie`cle), couple´ a` l’e´nergie libe´re´e (    J), permet
d’estimer l’e´nergie due aux rayons cosmiques susceptible de nous parvenir. Ainsi, en moyenne
 
 
J sont libe´re´s dans la galaxie par seconde. A une distance moyenne de 3 kpc, le flux rec¸u
vaut alors  

GeV/m  .s, a` comparer aux quelques 

GeV/m  .s.sr des rayons cosmiques.
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Fig. 2.10: Restes d’une supernova. La partie centrale (pulsar) ainsi que les couches en expansion (co-
quille) sont susceptibles d’acce´le´rer des rayons cosmiques.
Supernovæ
Le classement, donc le type de SN ou de SNR peut eˆtre de´crit a` partir de l’e´volution sup-
pose´e des galaxies, donc des e´toiles les constituant :
 dans une galaxie jeune (spirale), lorsqu’une e´toile tre`s massive (plusieurs masses solaires)
a e´puise´ son combustible au cœur, la pression thermique peut ne pas l’empeˆcher de s’ef-
fondrer par gravite´. Un cœur extreˆmement dense se forme alors au centre (implosion) et
les couches externes, rebondissant sur ce cœur, sont expulse´es (explosion). On nomme cet
objet supernova de type II. Au centre reste, selon la masse initiale, une e´toile dense, naine
blanche, e´toile a` neutrons ou encore trou noir. L’expansion d’une SN II est syme´trique ;
 dans les syste`mes binaires dont l’une des e´toiles est une naine blanche (de´ja` morte), la
matie`re peut s’accre´ter vers celle-ci. Lorsque la limite de Chandrasekhar 1.44     est
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atteinte, le cœur de C et O se consume en Ni (qui de´croıˆt en Fe et Co) et l’e´toile explose,
produisant une supernova de type Ia, asyme´trique. Les SN Ia libe`rent plus d’e´nergie que
les SN II et il n’y a plus d’e´toile compacte dans ce cas.
L’e´tude du me´canisme d’acce´le´ration de particules par les SN [83] a montre´ dans un premier
temps qu’on pouvait atteindre 
 
eV. Cependant, des e´tudes plus fines, prenant en compte la
dure´e de vie de ces SN, re´duisent cette valeur a`  
  
eV [120]. C’est pourquoi on s’inte´resse
essentiellement a` leurs restes, dans lesquels on distingue le ple´rion (objet compact central, un
pulsar en ge´ne´ral) et la coquille.
Coquilles
Inte´ressons-nous a` pre´sent a` la propagation de l’onde de choc, apre`s l’expansion libre initiale




! (vitesse de quelques milliers de km.s    ), qui dure environ 100 ans, et avant que
l’expansion et l’accumulation de matie`re ne refroidissent le syste`me et l’e´teignent au bout de
plusieurs centaines de milliers d’anne´es.
Vient alors la phase adiabatique, dite de Sedov-Taylor, qui dure  
ﬃ
  
ans. Le rayon moyen
de l’enveloppe e´volue comme      ﬀ  
  



! 

 
et la vitesse  
    




   

ﬀ 

  
!

  
,
proportionnelle au rayon en chaque point et a` chaque instant [121].
Les zones acce´le´ratrices sont les ondes de choc non relativistes (vitesse du plasma entre
0.001 c et 0.1 c). L’acce´le´ration n’est pas simplement due a` la SN, mais a` des processus (turbu-
lence) dans les couches externes.
A grande distance de la source de l’onde, l’efficacite´ n’est pas force´ment meilleure de la
part de l’onde de choc que du champ e´lectrique au centre.
La limite est estime´e a` 
 
eV, ce qui signifie que ces objets peuvent remplir la premie`re
partie du spectre, mais certainement pas les plus hautes e´nergies. Toutefois, ne serait-ce que
pour des raisons d’extrapolation, la validation des hypothe`ses est a` suivre de pre`s.
He´las, les de´flexions magne´tiques des rayons cosmiques produits par ces sources interdisent
toute corre´lation avec des sources potentielles. Les satellites X permettent cependant de mesu-
rer l’augmentation de la tempe´rature dans ces re´gions et donc de justifier ces hypothe`ses par
extrapolation a` la composante charge´e.
Ple´rions
Compose´s d’une e´toile a` neutrons en rotation (de vitesse angulaire
 
  ), les conditions y sont
extreˆmes, a` commencer par l’inte´rieur, de densite´ 
 
 g/cm

. Si cet inte´rieur proprement dit
ne pre´sente pas d’inte´reˆt pour l’acce´le´ration de rayons cosmiques, il est responsable de champs
magne´tiques d’environ  
 
 G (pouvant atteindre     G dans le magnetar SGR 1806-20) et
d’une tempe´rature exte´rieure de 
"
K.
La magne´tosphe`re, re´gion situe´e au-dela` de la surface, pre´sente en effet plusieurs ca-
racte´ristiques a priori inte´ressantes. Le plasma y est parfaitement conducteur (
 
 
 
 


 ). L’axe
de rotation de´finit des poˆles, une calotte polaire ainsi qu’un cylindre de lumie`re (rayon auquel
la vitesse du plasma atteint celle de la lumie`re) de rayon       ﬀ   , ou`     ﬀ   est la
pe´riode de rotation du pulsar. Les lignes de champ sont ouvertes pre`s des poˆles, les particules
peuvent donc s’en e´chapper (Fig. 2.11 (a)).
La rotation induit des pertes d’e´nergie magne´tiques et gravitationnelles, transmises aux par-
ticules dans la zone frontie`re, qui vont parvenir ensuite a` l’enveloppe en expansion du reste de
la supernova et, en e´jectant ainsi du moment angulaire, vont augmenter la pe´riode de rotation
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Fig. 2.11: A gauche, sche´ma de la magne´tosphe`re d’un pulsar, d’apre`s [81]. A droite, e´mission du rayon-
nement le long de l’axe de
 

.
du pulsar

 
 
 
 (  caracte´rise alors la nature des pertes). La dure´e de vie moyenne de ces
objets est de quelques millions d’anne´es (des pulsars milliseconde existent dans les syste`mes
binaires et sont ge´ne´ralement plus “aˆge´s”).
Le rayonnement le long de l’axe magne´tique n’e´tant souvent pas aligne´ avec l’axe de ro-
tation (Fig. 2.11 (b)), un observateur bien place´ peut capter cette e´mission pe´riodiquement,
de´tectant le phe´nome`ne de pulsar. La de´tection se fait donc habituellement en radio, mais ce
sont e´galement des sources de rayons X et, plus rarement (moins d’une dizaine de´tecte´s a` ce
jour), de rayons gamma. Peu sont visibles en optique.
L’inte´reˆt de ces objets pour les rayons cosmiques re´side dans la combinaison de champs
magne´tiques intenses et de vitesses de rotation e´leve´es, autorisant des rigidite´s magne´tiques
e´leve´es. L’ordre de grandeur d’e´nergie est a priori
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ce qui permet d’acce´le´rer un proton jusqu’a`     eV sur  km, a` proximite´ d’une source comme
le Crabe (pour lequel 	  ﬀ	  s et        G).
Deux me´canismes ont e´te´ propose´s pour l’acce´le´ration pre`s des pulsars [108] :
 soit on taˆche d’exploiter la conversion de l’e´nergie pre´sente dans les ondes
e´lectromagne´tiques puissantes de basse fre´quence, externes au cylindre de lumie`re, en
e´nergie cine´tique de rayons cosmiques [80]. Cette hypothe`se, conduisant a priori a` des
e´nergies de  
 
eV, a e´te´ abandonne´e car la contamination d’un plasma dans ces ondes
de´truit l’effet [122, 64] ;
 soit on utilise la diffe´rence de potentiel entre le poˆle et le de´but de la magne´tosphe`re [81]
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ce qui permet aux champs e´lectriques d’atteindre 
 #"
V/m a` la surface. Les particules
s’e´chappant des calottes polaires atteignent donc [81]
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Les caracte´ristiques du pulsar du Crabe permettent d’espe´rer des valeurs maximales de
%

 
 

eV pour les protons et de 
 
eV pour le fer [64].
Cependant ces e´nergies sont limite´es par le milieu, peu connu, mais certainement tre`s chaud
(    " K [108]), autour du pulsar. La ge´ne´ration de cascades peut alors conduire a` la production
de secondaires comme les neutrons.
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2.5.2 Syste`mes binaires et disques d’accre´tion
Autour des re´sidus de supernovæ que sont les e´toiles a` neutrons et trous noirs stellaires
(tous objets de masse comparable a`     ), un disque d’accre´tion [3] peut se former, nourri par
une e´toile compagnon, moins dense (cas de Her X-1).
Les disques d’accre´tion, sur lesquels nous reviendrons en parlant des noyaux actifs de ga-
laxie (ils y sont responsables de l’existence de jets), exploitent la compacite´ des objets centraux.
Les trous noirs e´tant les objets les plus compacts pouvant exister, ce sont les plus actifs, malgre´
leur accumulation quasi inexorable de matie`re et de rayonnement. Ainsi, la conversion d’e´nergie
gravitationnelle en e´nergie cine´tique par un trou noir de masse   (de rayon    )

 


 
 






peut eˆtre tre`s efficace lorsque   quelques    , libe´rant, sous forme de rayonnement duˆ
a` l’acce´le´ration, quelques centaines de MeV par nucle´on. L’efficacite´ de cette conversion
est supe´rieure a` celle qui s’ope`re au sein des e´toiles, ou` les forces nucle´aires, lors de la
nucle´osynthe`se (   ﬂ  
     
 		 ﬂ     ﬂ    
0/ ), libe`rent au plus quelques dizaines de
MeV par nucle´on. En plus de la matie`re, il y a e´galement, par conservation du flux magne´tique,
accre´tion des champs magne´tiques. La situation a` l’e´quilibre est donc globalement la suivante.
La matie`re fournie par l’e´toile compagnon est conduite vers une orbite stable a` 	    du centre.
L’accre´tion du champ magne´tique ge´ne`re des forces visqueuses et donc des instabilite´s au
sein du plasma en rotation. Ces instabilite´s vont se traduire d’une part par un e´chauffement
du plasma, d’autre part par la perte de vitesse des particules qui vont se trouver absorbe´es
par l’objet central. Alors que cette perte de particules est compense´e par l’alimentation prove-
nant du compagnon, le chauffage est compense´ par l’e´mission d’un rayonnement (corps noir
de´forme´) d’une part et l’advection de chaleur d’autre part, autorisant des tempe´ratures plus
e´leve´es (        
   a` quelques    ) pour des luminosite´s plus faibles (   ﬀ  

 

 ). Les
mode`les plus spe´cifiques de´pendent de l’e´paisseur des disques conside´re´s, e´paisseur elle-meˆme
de´pendante des taux d’accre´tion, ainsi que de l’importance des champs magne´tiques.
La tempe´rature est d’autant plus e´leve´e que la source est compacte (peu massive). Ainsi,
dans les syste`mes binaires, l’e´mission s’effectue principalement dans le domaine des rayons X,
alors que pre`s des noyaux actifs de galaxie elle s’effectue en UV.
Des sources galactiques comme Cyg X-3 [42, 41] et Her X-1 [16] ont e´te´ de´tecte´es au-dela`
de 
 #"
eV en gamma, cependant ces mesures sont controverse´es.
2.5.3 Vents galactiques
Nous venons de voir que les supernovæ et leurs restes e´taient des sources naturelles de chocs
dans la galaxie. Sont e´galement envisage´s :
 le choc de terminaison du vent galactique [123, 32], analogue du vent solaire. Ce vent
serait induit par les SN, en particulier celles des 

premie`res anne´es [97] de la galaxie
(alors qu’elles e´taient les plus nombreuses en son sein), de´posant 10     par an a` 500
km/s, se terminant a` 100 kpc. L’e´nergie maximale vaut [110]
 
 
  

2/

  ﬁ
ﬀ 1





 %
+




 

 
+

	


 #"

0/
 le choc re´sultant de la formation de la galaxie [97, 124].
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Pour terminer cette section consacre´e aux sources galactiques, revoyons donc les limites
obtenues (Tab. 2.3).
source p Fe
SN 
  
eV
SNR [120]    eV
ondes du pulsar [80] 0.3 EeV 10 EeV
calotte du pulsar du Crabe [81] 0.02 EeV 0.5 EeV
pulsar du Crabe [64] 0.05 EeV 1.3 EeV
vent de terminaison [123] 10 EeV 100 EeV
Tab. 2.3: Energies maximales autorise´es par des sources galactiques.
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2.6 Sources extragalactiques
2.6.1 Chocs extragalactiques
Outre certaines re´gions des noyaux actifs de galaxie, que l’on de´crira par la suite, mention-
nons :
 les chocs d’accre´tion lors de la formation des amas [125], pouvant conduire a` une e´nergie
de 60 EeV ;
 les chocs a` grande e´chelle lors de collisions de galaxies a` l’inte´rieur d’amas parti-
culie`rement denses (Tab. 2.4) ;
Galaxie Champ (   G) Taille (kpc)     (EeV)
NGC4038/39 40 2 80
Cyg A 4 300 500
400 3
Tab. 2.4: Galaxies en collision.
 les ondes de choc induites par le mouvement des galaxies [97].
Les amas constituent des re´gions dont les dimensions et les champs magne´tiques sont
inte´ressants (Tab. 2.5). De plus, ce sont les objets extragalactiques les plus proches, donc peu
affecte´s par GZK. Cependant, le proble`me reste de savoir quel me´canisme pourrait acce´le´rer
efficacement les particules dans ces re´gions.
Amas   Champ (   G) Taille     (EeV)
Coma 0.023 1 150 kpc 150
[126] 0.5 1 Mpc 500
Virgo (super-amas) [126] 0.004 1.5 10 Mpc 15000
super-amas local [62] 0.1 10 Mpc 1000
Gd Attracteur [126] 0.013  0.1 100 Mpc 10000
Abell 2319 [126] 0.053 0.2 1 Mpc 200
halo de M 87 [127] 0.004 2.5 40 kpc 100
amas Cygnus A [126] 0.057 8 30 kpc 240
Tab. 2.5: Quelques amas.
2.6.2 Noyaux actifs de galaxie
Le terme de noyau actif de galaxie (NAG) tente de regrouper sous une description unifie´e
[128] plusieurs objets extragalactiques a priori diffe´rents tels que quasars, radiogalaxies et ga-
laxies de Seyfert.
La de´tection d’un rayonnement gamma atteignant les e´nergies admises par leur propagation
a` travers les fonds micro-onde (CMB) et infrarouge indique que certaines sources sont suscep-
tibles d’e´mettre des rayons cosmiques de cet ordre de grandeur. Comme elles semblent eˆtre
les seules, il y a de fortes chances pour que les particules de plus haute e´nergie proviennent
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des meˆmes sources. Cependant, notamment au-dela` du genou, seules les observations gamma
peuvent fournir des donne´es pre´cises.
Ces objets posent plusieurs questions lie´es : (a) d’ou` vient leur e´nergie, (b) comment
celle-ci est transporte´e, et enfin (c) est-elle suffisante pour rendre compte de ce qu’on de´sire
(l’acce´le´ration de rayons cosmiques) ? Sur ce dernier point, ils satisfont encore difficilement a`
la possibilite´ d’acce´le´ration a` plus de   eV. De plus, comme la majorite´ d’entre eux est situe´e
a`   e´leve´, les proble`mes de propagation ( ' 2.4) inhibent fortement les e´nergies accessibles.
Terminologie
Les radiogalaxies (RG) sont des sources radio dont l’e´mission apparaıˆt sous forme de deux
jets. Les galaxies de Seyfert pre´sentent des raies d’e´mission particulie`rement larges, signes
d’une activite´ intense pre`s de leur cœur. Les quasars e´mettent intense´ment a` la fois en radio
et en optique, cette dernie`re composante e´tant tre`s peu e´tendue, similaire a` celle d’une e´toile.
L’e´mission dans les 2 gammes de longueur d’onde pre´sente de plus des variations d’intensite´,
corre´le´es au cours du temps, signes d’une origine commune. Les blazars regroupent a` pre´sent
ces quasars, et les BL Lac, ou` l’on n’observe pas de raies d’e´mission et ou` la variabilite´ est de
l’ordre des heures ou des jours.
Pour regrouper ces diffe´rents objets par la meˆme physique, on peut les classer suivant deux
parame`tres [128], l’orientation (qu’on de´duit de l’e´tendue) et la luminosite´ (totale et par lon-
gueur d’onde). D’apre`s le premier crite`re, on peut classer d’un coˆte´ les RG, dont les jets sont
e´mis perpendiculairement a` notre direction d’observation, les quasars de l’autre. Les galaxies
de Seyfert sont dans des classes interme´diaires. Le second crite`re permet de distinguer, au sein
de ces classes, les quasars des blazars ou les radio-galaxies FRI des FRII.
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Fig. 2.12: Spectre d’un blazar et contribution des diffe´rents processus suppose´s. Sont e´galement
repre´sente´s, pour comparaison, les spectres d’objets moins puissants.
Alors que l’e´mission des Seyfert et des RG est rapidement coupe´e (pas d’e´mission au-dela`
de 100 MeV), celle des blazars montre une remonte´e du spectre (Fig. 2.12) a` plus haute e´nergie
(on les observe en gamma). Cette e´mission de haute e´nergie est lie´e au fait qu’on rec¸oive le
jet en face, donc les particules de haute e´nergie y compris. La bosse a` plus basse e´nergie est
simplement due a` l’e´mission synchrotron des e´lectrons, comme dans les RG. Entre les deux,
l’activite´ X est relativement faible.
A part l’activite´ radio qui fait suspecter l’existence de particules de tre`s haute e´nergie dans
les jets des RG, l’observation de gammas provenant directement de ces jets justifie l’inte´reˆt
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qu’on leur porte pour l’acce´le´ration de rayons cosmiques. L’e´mission en cosmiques devrait
donc essentiellement provenir des BL Lac.
Structure
Pre´cisons les composantes essentielles de la structure d’un NAG telle que nous la compre-
nons, et a` l’occasion les re´gions inte´ressantes en termes d’acce´le´ration de rayons cosmiques :
 au centre re´side un trou noir supermassif (plusieurs millions de masses solaires 


 
  ), de taille       a`    km. Cette hypothe`se est supporte´e, d’une part par la
puissance observe´e couple´e aux variations d’intensite´ sur de faibles intervalles de temps,
d’autre part par les vitesses de rotation mesure´es pre`s du centre (notamment M87).
La rotation et le champ magne´tique de ces trous noirs peuvent engendrer des diffe´rences
de potentiel atteignant 
 
V (me´canisme de Blandford et Znajek [129, 64]), favorables
a` l’acce´le´ration de particules charge´es ;
 autour du trou noir se trouve un disque accre´tant quelques masses solaires par an (taille
jusqu’a` 100    , soit     pc). Le principe de l’accre´tion est identique a` celui des syste`mes
binaires ( ' 2.5.2), la matie`re e´tant alors fournie par le milieu galactique. Une configura-
tion de champs magne´tiques a` syme´trie cylindrique se re´tre´cit alors pre`s du centre, et
des champs e´lectriques apparaissent. La compression du champ magne´tique d’une part,
l’augmentation des forces centrifuges de l’autre, e´jectent alors les particules dans la di-
rection du moment angulaire du NAG, conduisant a` deux jets. Outre le fait que la descrip-
tion des disques e´pais est plus complexe que celle des disques fins, on peut retenir que
la tempe´rature d’e´mission y est supe´rieure et qu’ils pourraient apporter, par la pre´sence
d’“entonnoirs” proches de l’axe de rotation, une explication a` la collimation des jets.
L’e´mission se fait essentiellement en UV. Le spectre, compare´ a` celui des lobes radio, est
plat dans cette re´gion. Ce disque peut induire une acce´le´ration unipolaire des particules
charge´es [130] ;
 un ensemble de nuages mole´culaires, rapides (a` 1/10 pc) ou lents (entre 1 et 100 pc) selon
leur e´loignement, gravite e´galement autour du centre, et a` distance interme´diaire (1 pc)
entre ces nuages se trouve un autre nuage, e´pais et toroı¨dal, de poussie`re (images de NGC
4261). Ce nuage rend anisotropes les rayonnements e´mis pre`s du centre en absorbant ceux
qui se dirigent perpendiculairement a` l’axe ;
 le noyau central e´jecte, le long de l’axe de rotation (images de M87 ou de Cyg A
(Fig. 2.13)), des plasmas compose´s de particules relativistes, appele´s jets. Ces jets sont
extreˆmement collime´s et stables et sont compose´s, soit d’un me´lange d’e´lectrons et de
protons, soit d’e´lectrons et de positrons (jets de Poynting). Leur orientation par rapport
a` nos observations peut donner a` certains d’entre eux l’illusion d’une vitesse superlumi-
nique. Si les globules sont subsoniques, les jets sont chauds, se dissipent et conduisent
a` ce qu’on nomme radiogalaxies FRI. S’ils sont supersoniques, ils sont froids, plus col-
lime´s, rayonnent moins le long de leur trajet, et terminent leur course en points chauds
(      % dans 3C20). On a alors affaire a` des radiogalaxies FRII.
Venons-en a` l’e´mission de haute e´nergie. L’existence de photons atteignant le million de
GeV a deux explications :
– la description hadronique utilise les collisions entre protons et pre´dit une e´mission
au-dela` du TeV (PIC, proton initiated cascades : (    ﬃ ,      ) et
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(    ﬃ ,          )). La de´pendance du maximum d’e´mission en fonction de
l’e´nergie semble cependant en contradiction avec certaines expe´riences [131] ;
– la description e´lectrodynamique utilise soit la cre´ation de paires 
	

 qui rayonnent
par effet synchrotron et font IC sur les photons synchrotron (SSC, self-synchrotron
Compton), soit l’intervention de particules exte´rieures au jet (EC, external Comp-
ton). L’injection de l’e´nergie n’est pas re´solue dans cette description. Le proble`me
d’EC est l’existence de la partie externe, sous forme de raies UV du disque par
exemple. Des contraintes sont impose´es par les rapports de luminosite´s a` plusieurs
longueurs d’onde.
S’il est certain que la description hadronique fait intervenir plus de particules charge´es
pouvant s’e´chapper au titre de rayons cosmiques, l’invalidation e´ventuelle de ces mode`les
en tant que source des gammas de tre`s haute e´nergie n’exclut absolument pas la pre´sence
et l’acce´le´ration de ces particules au sein des jets. Signalons que les futurs observatoires
de neutrinos devraient permettre d’avancer dans le de´bat, l’e´mission de neutrinos de haute
e´nergie e´tant ine´vitable dans le cas des mode`les hadroniques.
En tant que source de rayons cosmiques, leur taille est infe´rieure aux lobes et trans-
portent des champs magne´tiques e´quivalents. Les crite`res de confinement sont donc dif-
ficilement ve´rifie´s. Cependant, les extre´mite´s des jets supersoniques semblent propices a`
l’acce´le´ration efficace de UHECR ;
 ces jets, soumis a` des instabilite´s, se terminent par leur interaction avec le milieu inter-
galactique, visible sous forme de lobes, dont l’e´tendue va de quelques dizaines de kpc au
Mpc. Ces lobes sont surtout observe´s en radio, par l’e´mission synchrotron des e´lectrons,
dont l’e´nergie est comprise entre 1 et 100 GeV [97], composant le plasma.
Ce sont donc des chocs a` grande e´chelle, vraisemblablement relativistes. Les galaxies
membres de la classe FRII ont la particularite´ de se terminer en points chauds, dont la
taille est de l’ordre du kpc, et les champs magne´tiques y re´gnant de l’ordre du mG. La
pente du spectre est e´leve´e dans ces re´gions, contrairement a` la re´gion centrale.
Fig. 2.13: Radiogalaxie (Cyg A). L’e´jection de matie`re est extreˆmement collime´e pour se terminer en
deux jets visibles dans le domaine radio. Les points les plus sombres aux extre´mite´s sont
appele´s points chauds (hot spots) et sont vraisemblablement dus a` des chocs relativistes ou`
pourrait se produire l’acce´le´ration de rayons cosmiques.
Selon les mode`les, l’acce´le´ration de particules charge´es se fait aux points chauds ou pre`s
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du centre accre´teur. En tenant compte des pertes synchrotron et par photoproduction, les
points chauds sont cependant les endroits ou` elles sont minimise´es et sont donc favorise´es
parmi toutes les sources comme e´tant le sie`ge de production des rayons cosmiques les plus
e´nerge´tiques.
2.6.3 Discussion
Les sources candidates peuvent eˆtre classe´es ou recherche´es selon, grossie`rement, 3 pa-
rame`tres. Le plus fort a priori est celui de la distance. Viendraient ensuite la direction d’arrive´e
d’une part, l’activite´ de la source d’autre part.
Ces deux derniers points semblent moins critiques car, d’une part on connaıˆt tre`s peu les
champs magne´tiques intergalactiques, rendant la recherche de corre´lations de´licate, et d’autre
part des sources semblables entre elles nous apparaissent diffe´remment selon leur orientation
par rapport a` nous.
Certaines e´tudes ont e´te´ conduites [132] a` partir de catalogues de noyaux actifs de galaxies,
la capacite´ de chaque source a` e´mettre des rayons cosmiques se basant sur les flux radio.
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2.7 De´fauts topologiques
Appele´s e´galement parfois me´canismes exotiques en raison du manque de preuves
expe´rimentales et de la varie´te´ de mode`les qui s’ensuit, ils repre´sentent une alternative aux
me´canismes usuels ( ' 2.3) d’acce´le´ration de particules. Ces objets n’ayant pu eˆtre cre´e´s que
dans un environnement tre`s chaud, leur nature est fortement relie´e a` la cosmologie primordiale.
Les proble`mes ultimes a` re´soudre en astrophysique des hautes e´nergies sont d’ordre cosmolo-
gique [116], et les UHECR y sont relie´s par l’interaction du CMB et la coupure GZK d’une
part, par les de´fauts topologiques et transitions de phase d’autre part [133].
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Fig. 2.14: Epoques cosmologiques d’inte´reˆt.
Selon le sce´nario du Big Bang, l’Univers e´tait a` l’origine, il y a environ 15 milliards
d’anne´es, extreˆmement dense et chaud, correspondant a` des e´tats inaccessibles en laboratoire.
Son contenu (que l’on quantifie par  ( ' 2.1) ou    ﬀ  ), par l’action de la pression et des
forces gravitationnelles re´gies par la relativite´ ge´ne´rale, a ensuite impose´ une expansion et un
refroidissement (Fig. 2.14). Paralle`lement, le paradigme microphysique veut que les syme´tries
ou forces actuelles soient les multiples manifestations d’une seule force, les syme´tries e´tant
d’autant plus brise´es que l’e´chelle d’e´nergie en jeu est faible. La combinaison de ces mode`les
standards apparaıˆt en associant cette e´chelle d’e´nergie a` la tempe´rature de l’univers, celle-ci
e´tant l’e´nergie moyenne des champs en interaction. De`s lors, les syme´tries sont brise´es au fur
et a` mesure que de´croıˆt la tempe´rature, induisant des transitions de phase.
Alors que les effets “observables” de ces transitions de phase sont la se´paration des forces
ou l’acquisition de masses, il a e´te´ montre´ que peuvent se former des zones non triviales, sous
forme de de´fauts topologiquement stables [134, 135].
2.7.1 Ge´ne´ralite´s
Motivation
La cle´ de l’inte´reˆt porte´ a` ces objets est l’ordre de grandeur des e´nergies en jeu, correspon-
dant aux e´chelles de brisure de syme´trie 1 des the´ories d’unification (GUT) ou supercordes, soit
 


 
GeV ou
 








 
GeV. Restent ensuite a` conside´rer avec pre´caution les
conditions d’existence, de stabilite´ ou de de´sinte´gration, et enfin de de´tection, de ces objets.
1 Notons que, dans le cadre de la recherche de mode`les d’unification “absolus”, on a besoin d’au moins une
e´chelle d’e´nergie supe´rieure, inde´pendamment des de´tails de ces mode`les, les mode`les actuels en physique des
particules n’e´tant qu’effectifs.
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Formation
Nous n’invoquons ici qu’une seule e´chelle, mais il peut y avoir plusieurs brisures de
syme´tries. Ainsi, la syme´trie e´lectrofaible, brise´e en-dessous de 100 GeV, peut elle-meˆme eˆtre
le re´sidu d’une syme´trie GUT, elle-meˆme issue d’une syme´trie a` l’e´chelle de Planck. Dans
tous ces cas, des de´fauts ont pu eˆtre engendre´s, cependant les e´chelles de masse les rendent
plus ou moins inte´ressants ou plausibles. Pour les ordres de grandeur, on supposera de´sormais
 

 


 
GeV, cependant un aperc¸u de quelques ordres de grandeurs correspondant
aux autres e´chelles est donne´ dans la Tab. 2.6.
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Tab. 2.6: Grandeurs associe´es a` quelques e´chelles d’e´nergie significatives.
La description microscopique de ces objets fait intervenir des champs. Les champs scalaires
de´finissant les e´tats fondamentaux du vide (ses syme´tries), ce sont ces champs, note´s   ici, qui
vont de´terminer les syme´tries accessibles par les autres, fermions ou bosons vecteurs. Ils vont
agir comme parame`tres d’ordre. La dynamique d’un de ces champs est de´finie par un potentiel
effectif, fonction de la tempe´rature, et de´duit du potentiel a`   


 
  
 



 



 

ou`  



 
 






ﬀ




,

la constante de couplage, sans dimension, et    ﬁ    la
tempe´rature critique. Ce potentiel de´finit en effet l’ensemble des syme´tries  de   . Pour      ,
l’e´nergie
 

#ﬁ
 


ﬂ


 

est minimise´e pour   


, ce qui de´finit un ensemble    . Quand la tempe´rature de´croıˆt, elle
est alors minimise´e par   


, de´finissant un sous-ensemble   de    .
Les fluctuations de   sont maximales (divergent) a`     (Fig. 2.15) et il prend des direc-
tions ale´atoires en chaque point de l’espace. Ces fluctuations diminuent jusqu’a` une tempe´rature

 
 
 , moment auquel la longueur de corre´lation vaut     ﬀ    . La causalite´ limite la di-
vergence de   en imposant     ! [136]. De ce fait, les re´gions se´pare´es de plus de   ne sont
pas corre´le´es et les valeurs de    y sont ale´atoires.
Pour des raisons e´nerge´tiques, les re´gions en contact les unes des autres pre´fe`rent cependant
acque´rir des valeurs et des directions de    proches. Des configurations existent cependant,
selon la nature de   , ou` cette continuite´ ne peut eˆtre satisfaite, produisant des de´fauts. Des
exemples pre´cis seront pre´sente´s au paragraphe suivant. La taille des de´fauts est de l’ordre de
	


ﬀ
 
ﬁ

. Pour les de´fauts locaux (dus a` la brisure d’une syme´trie de jauge), une partie du
gradient du champ peut eˆtre absorbe´e dans le champ de jauge, la densite´ d’e´nergie re´siduelle
est alors plus localise´e
 


 
 
et inde´pendante des constantes de couplage. Le nombre de
de´fauts ainsi forme´s est de l’ordre d’un par volume de corre´lation.
Le rayon de Hubble pose e´galement des contraintes sur l’e´volution des de´fauts. En effet, la
longueur d’onde du rayonnement ne peut exce´der un tel rayon, ce qui implique que les de´fauts
de taille supe´rieure sont stables, car conservent les modes de plus basses fre´quences.
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Fig. 2.15: Fluctuations du champ limite´es par la causalite´. Le me´canisme de Kibble [136] permet de
geler la longueur de corre´lation a`     . Zurek [137] a propose´ un me´canisme qui conduit
a` une valeur infe´rieure de  et permet ainsi un plus grand nombre de de´fauts par volume de
corre´lation.
Topologies
Le cas le plus simple conside`re   re´el, dont le potentiel e´volue avec  comme sur la Fig.
2.16. A   
 
'

, il acquiert 2 minima. De   


, ils sont devenus        . La syme´trie
discre`te disparaıˆt alors, conduisant a` des murs de domaines : la tempe´rature abaisse´e, la majeure
partie de l’espace contient des zones ou`        , d’autres ou`         . Cependant, les
re´gions les se´parant sont dans un e´tat particulier : la continuite´ de    impose des plans pour
lesquels   


et donc, vu la tempe´rature ambiante,              . L’e´nergie, concentre´e
sur une taille de l’ordre de 	 , induit une masse par unite´ de surface de  ﬀ	 ﬁ   

.
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Fig. 2.16: Syme´trie discre`te et murs de domaines.
Un cas plus inte´ressant pour l’explication des rayons cosmiques vient des champs dont la
syme´trie brise´e est continue (   complexe) (Fig. 2.17). Dans ce cas, le potentiel e´volue depuis
une forme de paraboloı¨de vers celle d’un sombrero. Dans cette dernie`re configuration, la valeur
moyenne du champ peut prendre un ensemble continu de valeurs    



 
ﬀ 
. En chaque point
de l’espace, la phase


 
ﬀ  doit donc eˆtre continue. Cependant, des dispositions peuvent se cre´er,
ou` les valeurs de

encerclent une re´gion ou` ne peut eˆtre de´finie aucune phase. Le champ doit
alors prendre une valeur moyenne nulle, le potentiel n’est donc plus nul, et la densite´ d’e´nergie
apparaıˆt de nouveau. En prolongeant cette re´gion suivant la dimension restante, un tube apparaıˆt,
qu’on nomme corde cosmique.
Enfin, lorsque   posse`de 3 degre´s de liberte´, nous voyons (Fig. 2.18) que peuvent exister
des re´gions ou`   ne prend aucune direction particulie`re, re´gions re´ductibles a` des points. Des
de´fauts localise´s sont alors obtenus, qui peuvent posse´der une charge magne´tique quantifie´e,
et donc appele´s monopoˆles magne´tiques. Leur masse est proportionnelle a` l’e´chelle de brisure
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D.T.?=D.T.
corde cosmique
Fig. 2.17: Syme´trie continue et corde cosmique.
implique´e.
Fig. 2.18: De´faut ponctuel.
Ces zones frontie`res, murs, cordes et monopoˆles, sont les exemples de de´fauts topologiques
(DT) en cosmologie. D’autres possibilite´s, telles que des combinaisons hybrides corde+mur ou
corde+monopoˆle, peuvent e´galement eˆtre envisage´es. Ces de´fauts mixtes sont instables mais
potentiellement sources de rayons cosmiques d’e´nergies extreˆmes.
Evolution
Voyons a` pre´sent que peuvent devenir ces diffe´rents de´fauts au cours du temps :
 La masse par unite´ de surface des murs de domaine est
%

 

. Un mur e´tendu dans
tout l’Univers actuel et re´sultant d’une brisure a`
 
= 100 GeV, conduirait a` une densite´
d’e´nergie de 10 ordres de grandeur supe´rieure a` la densite´ critique   , l’univers se serait
donc de´ja` effondre´ (en contradiction avec les observations !). Meˆme si l’on suppose la
cre´ation de murs “ferme´s” (sphe`res), la transition de phase s’effectue avec un “scaling”,
imposant au moins un mur traversant l’Univers. Il n’y a donc aucune place pour ce genre
de de´fauts.
 La masse line´ique des cordes est   
 

, exprime´e ge´ne´ralement par le produit

 
(  e´tant la constante gravitationnelle). Dans le mode`le de cordes cosmiques le plus
simple (Goto-Nambu), elles s’effondrent sous leur propre poids et rayonnent jusqu’a` eˆtre
comple`tement de´sinte´gre´es.
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Certaines cordes peuvent s’entrecroiser pour donner des boucles (Fig. 2.19). Au moment
de la transition de phase, on estime a` 20% [133] le taux de boucles forme´es. Ces cordes
cosmiques (ordinaires) peuvent e´galement libe´rer graduellement leur e´nergie sous forme
de particules.
Le long de la corde ou des boucles, les champs fermioniques et bosoniques existent
e´galement et peuvent modifier la masse et donner de la charge a` cette corde. Nous
avons alors des cordes cosmiques supraconductrices (CCS). Si leur taux de formation
semble en contradiction avec certaines mesures expe´rimentales, elles peuvent ne´anmoins
se de´sinte´grer [138] ou former des boucles, Ne´anmoins, si ces cordes posse`dent un mo-
ment angulaire (seulement si un courant existe), l’effondrement peut eˆtre e´vite´, car ce cou-
rant peut alors se stabiliser dans les boucles et donner naissance a` des vortons [139, 140],
de masse 	     GeV ou supe´rieure. Si la limite de saturation du courant est atteinte (ce
qui est quasiment toujours le cas), les porteurs de charge supple´mentaires sont e´jecte´s et
la boucle reste stable, charge´e et supraconductrice. Sinon, le rayonnement gravitationnel
leur fait perdre de l’e´nergie et s’effondrer pour atteindre la limite de saturation.
L’inte´reˆt des vortons re´side (a) dans leur charge, qui leur donne le moyen d’eˆtre acce´le´re´s
(ainsi, le mode`le de Blandford-Znajek [129, 139] qui permet l’acce´le´ration pre`s de l’ho-
rizon d’un trou noir), et (b) dans leur masse, qui limite le rayonnement synchrotron dans
les champs magne´tiques.
Fig. 2.19: Sche´ma d’un re´seau de cordes apre`s quelque temps. Une partie des cordes initiales s’est entre-
croise´e pour former des boucles, visibles ici sous forme de points. D’apre`s [141].
 A ze´ro dimension, nous avons vu que les de´fauts sont des monopoˆles magne´tiques, leur
masse e´tant 

 
. Leur e´volution est plus simple que celle des cordes : une fois cre´e´s,
soit ils restent, soit ils s’annihilent avec des anti-monopoˆles. Leur production, ine´vitable
dans le cadre de the´ories d’unification, conduit a` une densite´ d’e´nergie trop grande dans
l’Univers. Pour re´soudre ce proble`me, deux solutions existent. L’une consiste a` introduire
l’inflation, l’autre a` conside´rer une e´chelle de brisure infe´rieure a` celle habituellement
utilise´e pour les GUT. Dans ce dernier cas, des e´tats lie´s (monopolonium) existeraient,
s’annihilant petit a` petit (sections efficaces incertaines). De masse    GeV, ils peuvent
contribuer directement (acce´le´ration par des champs e´lectriques) mais faiblement (section
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efficace faible), ou indirectement par l’annihilation    &  . Les parame`tres critiques
pour ces objets sont l’abondance du monopolonium a` sa formation et son temps de vie.
Le monopolonium primordial pose des proble`mes de propagation pour les composantes
de la de´sinte´gration.
Des mode`les envisagent e´galement des monopoˆles charge´s.
Comme bilan de ce tour d’horizon, les de´fauts inte´ressants qui peuvent subsister sont les
cordes cosmiques ordinaires, les vortons et les monopoˆles.
2.7.2 De´tection
Deux solutions se pre´sentent pour expliquer l’existence de rayons cosmiques d’e´nergie
extreˆme a` partir de de´fauts topologiques : soit les de´fauts eux-meˆmes nous parviennent, soit
leur de´sinte´gration ou annihilation produit des particules secondaires ultra-e´nergiques :
 les vortons [139, 140] sont de´tectables directement, leur section efficace restant sujette a`
plusieurs recherches.
Des effets particuliers peuvent cependant se produire : ils sont charge´s et posse`dent des
e´tats d’excitation, rendant complexes leurs interactions.
 selon leur e´chelle d’e´nergie, leur “observation” s’effectue diffe´remment. A 
 
 GeV, on
peut utiliser l’effet de lentille gravitationnelle, pas a` 1 TeV. Par contre, la de´sinte´gration
de cordes reste possible : par effondrement, un de´faut donne un X (particule supermas-
sive  
 
des the´ories d’unification) puis  ,   ou    puis enfin des leptons et
quarks. Ces derniers se fragmentent en hadrons. Alors que le nombre de nucle´ons pro-
duits n’exce`de pas 3%, les  et   provenant des pions sont nombreux. Toutes ces parti-
cules issues de la de´sinte´gration ont donc une e´nergie susceptible d’atteindre
 
, et donc
de contribuer au flux de rayons cosmiques de tre`s haute e´nergie.
La parame´trisation du flux de particules   produites dans les intervalles de temps
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[142],  est la fraction d’e´nergie libe´re´e sous forme de particules X, % ! la longueur
des cordes ferme´es,  ﬀ
!
 leur taux de formation et  un indice caracte´ristique du
sce´nario des de´fauts (donc en particulier    dans le cas de cordes cosmiques
ordinaires ; pour les cordes supraconductrices,    

 

 , donc  



!


et



,
elles disparaissent donc plus rapidement).
– la fonction de fragmentation ! 
	


, estime´e a` partir de la QCD et de donne´es
phe´nome´nologiques, s’exprimant en ﬀ 
 

 (nucle´ons) ou ﬀ    (photons et neutri-
nos) [143].
Le bilan des particules a` attendre peut alors eˆtre pre´sente´ ainsi
 soit de´tection neutrino modifie´e (vortons), par l’interme´diaire de gerbes horizontales ou
autres si l’on peut utiliser les proprie´te´s d’excitation des vortons ;
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 soit photons et neutrinos de haute e´nergie. Duˆ aux plus faibles pertes d’e´nergie des pho-
tons a` haute e´nergie, on peut s’attendre a` une proportion croissante avec l’e´nergie (10%
de gammas par rapport aux protons a` 10 EeV [110, 144]) ;
 soit, a` un taux plus faible, les nucle´ons d’e´nergie proche de
 
. A ces e´nergies, les neutrons
ont un libre parcours moyen de 10 Mpc et ne subissent pas de pertes synchrotron.
Les signatures peuvent donc provenir de gerbes initie´es par des photons, neutrinos, vortons
ou nucle´ons.
Limites actuelles
Dans le cadre de cette the`se, les de´fauts topologiques ont e´te´ introduits pour rendre compte
du spectre a` haute e´nergie. Mais la de´gradation de leur e´nergie doit induire des e´missions a`
plus basse e´nergie qu’il serait le´gitime d’observer. Les limites proviennent alors d’expe´riences
 [145], et en particulier celles dont le champ d’observation est maximal (EGRET, CASA,
Cygnus, Fly’s Eye).
D’autres limites, indirectes, proviennent des quantite´s d’He pre´sentes dans l’univers, qui se
serait de´sinte´gre´ en pre´sence de trop de de´fauts topologiques [146]. Ces contraintes agissent
principalement sur   .
Attente
Le manque de connaissances concerne donc plusieurs e´tapes : la formation des de´fauts to-
pologiques, la nature de leurs interactions, de leurs de´sinte´grations.
La conse´quence de certains de ces mode`les sur l’observation d’e´ve´nements d’encore plus
haute e´nergie (Fig. 2.20) est un flux a`    eV de l’ordre de     celui a`    eV, ce qui
repre´senterait tout de meˆme un e´ve´nement en 20 ans de prises de donne´es par un de´tecteur
comme le PAO.
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Fig. 2.20: Spectres attendus dus a` des de´fauts topologiques (d’apre`s [138, 143]).
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2.7.3 Inflation
L’inflation et les de´fauts topologiques nouent des liens assez serre´s. Un des proble`mes que
re´sout l’inflation est la suppression d’un nombre trop e´leve´ de monopoˆles. Le champ scalaire
responsable de l’inflation (inflaton) est ge´ne´ralement suppose´ ne pas eˆtre associe´ a` une bri-
sure de syme´trie ni eˆtre ge´ne´rateur de de´fauts. Les de´fauts topologiques sont ge´ne´ralement
conside´re´s comme produits avant ou apre`s cette inflation. Le terrain principal ou` s’affrontent
ces deux phe´nome`nes est celui de la formation des structures de l’univers telles que galaxies,
amas et super-amas.
Fluctuations initiales et structures actuelles
Dans un univers en expansion, les fluctuations de densite´ croissent line´airement et ne
peuvent rendre compte des structures observe´es. Des semences initiales sont alors ne´cessaires
a` l’amorce des instabilite´s gravitationnelles :
 dans le mode`le inflationnaire, ce sont les fluctuations quantiques initiales qui amorcent
les effondrements. Dans ce cas, une large fraction de densite´ doit se trouver sous forme de
matie`re noire, de pre´fe´rence non baryonique et distribue´e uniforme´ment, car ces mode`les
imposent
 


.
 dans les mode`les base´s sur les cordes, c’est la densite´ d’e´nergie initiale de celles-ci qui au-
rait provoque´ la formation de structures [147, 148, 149], avant qu’elles ne se de´sinte`grent
ou e´voluent comme pre´ce´demment de´crit.
Les deux mode`les posse`dent leurs avantages et inconve´nients. Cependant, des mesures suf-
fisamment fines de l’histoire de l’univers commencent a` apparaıˆtre, laissant entrevoir un terme
au de´bat. Ces mesures se basent sur la distribution des fluctuations, soit de la matie`re pre´sente
dans l’univers (spectre de puissance  
 

 ), soit de la tempe´rature du fond diffus cosmologique
(CMB), a priori fide`le repre´sentante de l’e´tat des fluctuations au moment du de´couplage (on
de´compose alors la carte du ciel micro-onde en harmoniques sphe´riques).
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2.8 Neutrinos
Les neutrinos ont une section efficace tre`s faible sur les photons du CMB, ce qui e´tend
la limite de la “coupure GZK” de neutrinos de 10 
 
eV aux redshifts      [117, 111] (a`
comparer au        des protons). L’interaction entre des neutrinos de tre`s haute e´nergie et
des neutrinos reliques peut provoquer des cascades [150].
Sur l’atmosphe`re, les sections efficaces sont e´galement faibles, cependant croissent avec
l’e´nergie, ce qui facilite leur de´tection aux hautes e´nergies. Jusqu’a` pre´sent, seules des limites
supe´rieures sur les flux de neutrinos de plus haute e´nergie sont connues (Tab. 2.7).
Energie (EeV) Flux (   /cm  .s.sr)
0.1  	   
  
1  %    
 

10       
 
100    
 
Tab. 2.7: Limites supe´rieures au flux de neutrinos de tre`s haute e´nergie [32].
Les neutrinos de plus haute e´nergie sont donc attendus, a` la diffe´rence des rayons cosmiques
qui sont de´tecte´s. Ils proviendraient alors
 de la photoproduction induisant la coupure GZK (neutrinos de Greisen)
 des noyaux actifs de galaxie, ce qui de´pend des mode`les d’acce´le´ration envisage´s dans
ceux-ci : plus la fraction de pions charge´s contribuant a` l’e´missivite´ est e´leve´e, plus
l’e´nergie libe´re´e sous forme de neutrinos doit se re´ve´ler importante,
 d’e´ventuels de´fauts topologiques.
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Fig. 2.21: Flux de neutrinos (d’apre`s [151]).
Ce flux est estime´ a` (Fig. 2.21)
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2.9 Sursauts  
Alors qu’en cosmologie ou en physique des particules beaucoup d’efforts sont de´ploye´s pour
la de´tection d’objets ou particules pre´dits the´oriquement, nous venons de voir que les rayons
cosmiques procurent une situation inverse, car ils sont observe´s mais pas (ou mal) explique´s.
Dans le meˆme cas de figure, les sursauts  (gamma-ray bursts [152]) sont de´tecte´s par
des expe´riences a` bord de satellites, entre la dizaine de keV et le MeV (BATSE, BeppoSAX),
mais e´galement au GeV (EGRET). Hormis une poigne´e d’entre eux appele´s re´pe´teurs, ils ne
se produisent jamais au meˆme endroit. Bien que re´partis isotropiquement, leur origine reste
encore impre´cise, car ces signaux  sont brefs (de l’ordre de la seconde) et difficiles a` corre´ler
aux sources re´pertorie´es a` d’autres longueurs d’ondes. Re´cemment, quelques-uns ont tout de
meˆme pu eˆtre associe´s a` des e´missions optique ou radio.
Leur e´nergie et puissance conside´rables, ainsi que leur re´partition isotrope, rendent ces sur-
sauteurs candidats a` l’acce´le´ration de particules de tre`s haute e´nergie.
2.9.1 Mode`les
De meˆme que pour les rayons cosmiques, deux questions se posent a` la fois :
 la question Comment ? est la plus incertaine. Le mode`le favorise´ est celui des boules de
feu compose´es presque exclusivement de photons, d’e´lectrons et positrons. Au de´part
extreˆmement compactes, opaques et chaudes, ces boules de feu se refroidissent en
s’e´tendant pour laisser enfin e´chapper un rayonnement [152] lorsque la tempe´rature est de
quelques dizaines de keV. Restent a` savoir quels sont les objets proge´niteurs de ces boules
de feu. Une solution, cohe´rente avec le taux de    par galaxie par an, est la collision ou
fusion d’e´toiles a` neutrons, entre elles ou avec des trous noirs ;
 a` la question Ou` ? le caracte`re isotrope, ainsi que la corre´lation re´cente de plusieurs sur-
sauts avec des galaxies e´loigne´es (Tab. 2.8), favorisent les hypothe`ses cosmologiques.
A puissance rec¸ue e´gale, l’e´loignement des sources augmente d’autant la violence des
sursauteurs.
GRB #  
970508        	 %
971214 	    
980329 %
980703     
990123       
Tab. 2.8: Quelques sursauts   estime´s a` des distances cosmologiques. Ces mesures de de´calage vers
le rouge   sont effectue´es graˆce a` la de´tection quasi-simultane´e de contreparties optiques
pre´sentant des raies d’e´mission ou d’absorption.
2.9.2 Inte´reˆt
Plusieurs e´tudes ont envisage´ la production de rayons cosmiques de tre`s haute e´nergie as-
socie´e aux sursauts  [153, 154, 155]. Elles sont motive´es par le fait que dans l’hypothe`se
cosmologique, la densite´ de sursauts vaut [154]     	     Mpc   an    , soit environ un
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tous les 50 ans dans une sphe`re de 50 Mpc de rayon autour de nous. Le caracte`re continu du
flux de rayons cosmiques, par opposition aux sursauts, serait alors induit par les de´flexions dues
aux champs magne´tiques [156, 62].
Cependant, si les e´nergies des rayons cosmiques de´tecte´s sont comparables a` celles libe´re´es
sous forme de sursauts  , le me´canisme permettant le transfert d’e´nergie aux rayons cosmiques
n’est pas plus clair que celui suspecte´ dans les noyaux actifs de galaxie [154].
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2.10 Conclusion
Nous venons de voir quatre classes d’objets susceptibles d’eˆtre a` la source de rayons cos-
miques :
 les objets galactiques, supernovæ et leurs restes, pulsars ;
 les objets extragalactiques, amas ou noyaux actifs de galaxie ;
 les de´fauts topologiques ;
 les sursauts gamma.
Les e´nergies maximales atteintes par les premiers restent faibles. Les seconds sont soit
trop e´loigne´s, soit pas suffisamment actifs. Les troisie`mes satisfont tre`s bien aux contraintes
e´nerge´tiques, mais les flux pre´dits de´pendent des mode`les. Les derniers existent, sont
e´nerge´tiques et pas force´ment tre`s e´loigne´s. Le proble`me qu’ils posent est une description en-
core tre`s incomple`te.
3. L’OBSERVATOIRE PIERRE AUGER
Nous pre´sentons ici les principales caracte´ristiques de l’expe´rience Auger. Apre`s avoir revu
les contraintes lie´es au cahier des charges, nous de´crivons les de´tecteurs de fluorescence, puis
le re´seau de de´tecteurs de surface, ensuite les de´tecteurs de surface eux-meˆmes, les cuves d’eau
a` effet ˇCerenkov.
3.1 Un de´tecteur ge´ant
Nous avons vu au premier chapitre que la de´tection massive de particules d’e´nergie extreˆme
e´tait subordonne´e au franchissement d’un ordre de grandeur en surface efficace de de´tection,
conduisant au chiffre de 2  3000 km  . Quels de´tecteurs disposer sur une telle surface ? Nous
avons vu que plusieurs technologies, e´prouve´es et maıˆtrise´es, existaient de´ja`. L’expe´rience
Pierre Auger a de´cide´ de se concentrer sur le gigantisme qu’implique cette surface, en tirant
parti de certaines de ces technologies.
Détecteurs de
Fluorescence
Réseau de détecteurs
Station
Centrale
T2
T3
T3
Fig. 3.1: Sche´ma d’un PAO. Lorsqu’une station locale (SL) du re´seau de de´tecteurs estime avoir enre-
gistre´ un signal suffisant, elle alerte (T2) la station centrale (SC). Celle-ci de´cide alors, selon les
autres T2 e´ventuellement rec¸us a` la meˆme date, de re´cupe´rer les donne´es (T3). Si l’obscurite´ du
ciel est suffisante (10 % du temps seulement), les donne´es des de´tecteurs de fluorescence sont
e´galement prises en compte.
Ainsi, afin de concilier une mesure de pre´cision et un cycle utile maximal, le projet a
converge´ vers un de´tecteur hybride alliant de´tecteurs de fluorescence (DF) et de´tecteurs de sur-
face (DS) (Fig. 3.1) :
 le re´seau de de´tecteurs de surface est sensible aux distributions late´rales et a` la compo-
sition en muons des gerbes. Ces muons sont cruciaux pour l’identification des primaires.
L’inconve´nient vient d’une forte de´pendance des mode`les, car les particules enregistre´es
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sont issues de plusieurs ge´ne´rations de cascades, d’ou` l’importance des e´tudes par Monte-
Carlo.
 les de´tecteurs de fluorescence ont l’avantage de mesurer tre`s pre´cise´ment l’e´nergie
de´pose´e par les particules dans l’atmosphe`re, ainsi que de reconstituer inte´gralement le
profil longitudinal des gerbes. Leur distance de vision est fonction de la qualite´ du ciel
et de l’e´nergie de´tecte´e, pouvant atteindre plusieurs dizaines de km. Leur inconve´nient
majeur est de n’eˆtre ope´rationnels que par nuit sans lune ni nuage, conduisant a` un cycle
utile de 10 %.
Durant les pe´riodes ou` les DF seront ope´rationnels (on parle alors de fonctionnement en
mode hybride), l’incertitude sur les mesures des parame`tres des gerbes sera re´duite, les deux
de´tecteurs pouvant alors s’entre-calibrer, la synthe`se e´tant re´alise´e au sein d’une station centrale
(SC).
Pour chacun des sites, deux configurations sont envisage´es pour la disposition de ces
de´tecteurs (Fig. 3.2), l’une appele´e “Superman” et l’autre “Hexagonale”. La distinction ma-
jeure vient du fractionnement des yeux des de´tecteurs de fluorescence.
1 oeil
3 yeux
~ 50 km
3 tiers d’oeil
3 tiers d’oeil
Fig. 3.2: Configurations Superman et Hexagonale. La premie`re convient mieux au terrain du site Nord et
la seconde a` celui du site Sud.
3.1.1 Triggers
La surface de 3000 km  ne sera pas expose´e qu’aux rayons cosmiques d’e´nergie extreˆme,
mais e´galement a` tous ceux d’e´nergies infe´rieures et ce en proportion du spectre primaire.
Comme il est a` la fois impossible et sans inte´reˆt de conserver les signaux induits par les pri-
maires de plus basse e´nergie, une se´rie de choix doit eˆtre faite lors de l’acquisition, visant
a` rejeter le plus d’e´ve´nements ininte´ressants sans perdre d’information sur les e´ve´nements
inte´ressants. C’est la raison d’eˆtre des triggers.
Nous verrons, dans le cas de chacun des de´tecteurs (surface et fluorescence), quels sont les
bruits de fond et les e´tapes de trigger permettant de satisfaire ces conditions.
3.1.2 Efficacite´
Les incertitudes attendues dans la mesure des parame`tres de la gerbe (e´nergie   , direction

et profondeur du maximum ﬃ   ) par les deux technologies sont re´sume´es dans la Tab. 3.1.
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  (eV) 10   10 
DF DS hybride DF DS hybride
 ﬃ


 (g/cm  ) 20  20 20  20

 
ﬀ
  (%) 20 30 10-20 15 20 10

 (   ) 0.5 2 0.25 0.5 1 0.2
Tab. 3.1: Incertitudes attendues pour les de´tecteurs de fluorescence (DF), les re´seaux de de´tecteurs de
surface (DS), ainsi que leur ope´ration commune (mode hybride).
3.1.3 De´tection de neutrinos
L’inte´reˆt des neutrinos de tre`s haute e´nergie est leur signature de de´fauts topologiques ou de
me´canismes spe´cifiques dans les noyaux actifs de galaxie. De plus leur section efficace, sup-
pose´e croıˆtre avec l’e´nergie (Fig. 3.3), rend leur de´tection par l’Observatoire Auger plausible.
E(GeV)10 3 10 6 10 9
4
3
2
10
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Fig. 3.3: Sections efficaces des neutrinos.
A quel taux de neutrinos peut-on s’attendre ? En conside´rant les parame`tres du de´tecteur
(surface     %  %  km  , profondeur   %  km) et le flux mentionne´ au ' 2.8 ( 	 
 

 
/cm  .s.sr), 	         %     /s.sr. Avec la section efficace (Fig. 3.3) de
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
g/cm  , 5 neutrinos sur un million
interagissent. Finalement, on obtient par an le chiffre de    

ﬀ21 ﬀ 1
 
     

"
, soit une
quinzaine (les conditions ayant e´te´ prises globalement tre`s favorables).
La signature la plus claire de neutrinos incidents est fournie par les gerbes horizontales.
Dans le cadre du DS, celles-ci posent un proble`me de bruit de fond, car les protons interagissant
pre`s du haut de l’atmosphe`re sous une incidence approchant les 90   ge´ne`rent des muons a` ne
pas confondre avec ceux produits par des neutrinos. Cette signature par gerbes horizontales est
e´galement attendue dans le cas de vortons primaires ( ' 2.7) en raison de leur section efficace
comparable a` celle des neutrinos.
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3.2 Les de´tecteurs de fluorescence
Ces de´tecteurs optiques (longueur d’onde comprise entre 0.3 et 0.4   m) mesurent l’e´nergie
dissipe´e par l’ionisation de l’atmosphe`re, et restitue´e isotropiquement sous forme de fluores-
cence due a` la de´sexcitation des mole´cules d’azote (temps caracte´ristique compris entre 10 et
50 ns, soit une incertitude de 15 m). Cette isotropie permet de la de´tecter loin de l’axe. Pre`s
de l’axe de la gerbe (a` quelques centaines de me`tres), les photons ˇCerenkov sont plus impor-
tants que ceux de fluorescence, cependant cette configuration est plus rare. A cette longueur
d’onde, l’atmosphe`re est particulie`rement transparente (longueur d’atte´nuation de 8 a` 15 km).
Cependant, les facteurs d’atte´nuation (Rayleigh, ae´rosol) doivent eˆtre pris en compte.
Cette lumie`re ne mesure pas l’e´nergie de´pose´e par les neutrons ou les muons, ni celle
convertie en excitations nucle´aires. L’incertitude re´sultant de ces inconnues est cependant
infe´rieure aux erreurs syste´matiques de mesure.
La technologie utilise´e pour Auger est ame´liore´e par rapport aux Fly’s Eye, cependant n’est
pas destine´e a` eˆtre aussi pre´cise que le projet HiRes (Tab. 3.2). L’ensemble de quelques mil-
liers de photomultiplicateurs (PM), dirige´s chacun vers une direction du ciel via des miroirs
sphe´riques, constitue un œil de mouche aux multiples facettes, qui voit se de´velopper la gerbe.
Dans une configuration optimale, l’e´cart angulaire de la gerbe, projete´ sur les de´tecteurs, ne
de´passe pas la taille des PM, qui constituent des pixels. La surface utile (acceptance) augmente
avec l’e´nergie de la gerbe
 


 
 .
Instrument Yeux # Miroirs # PM # PM Pixel Champ
/miroir /œil /miroir
Fly’s Eye I 1 67 12-14 880 5    5    20    20  
Fly’s Eye II 0.5 36 464
HiRes 9 9   100 256 25000 1    1   15    15  
Auger 3+3 6  45 121 5445 1.5    1.5   30    30  
Tab. 3.2: Dispositifs, en ope´ration ou en projet, mesurant la lumie`re de fluorescence.
Le bruit de fond est constitue´ essentiellement de lumie`re diffuse provenant du halo de
la galaxie, et vaut environ   
   
photons/m  /s. Une gerbe contenant 10
 

e´lectrons a` son
maximum envoie environ 10
  
photons/m  /s a` un observateur situe´ a` 1 km du pied de la gerbe.
Un parame`tre particulie`rement important a` connaıˆtre est le rapport signal sur bruit S/N. Les
triggers de premier et deuxie`me niveau sont de´finis ainsi [157]. La premie`re e´tape consiste a`
de´clencher sur 3 pixels adjacents alerte´s, re´alise´e au niveau caˆble´ et se produisant a` 300 s   
pour chaque miroir. Le second niveau de trigger est obtenu d’apre`s les temps, qui doivent
montrer une progression de la trace similaire a` celle d’une gerbe. Le taux est alors re´duit
a` 3 s 
 
, et est encore majoritairement compose´ de coı¨ncidences fortuites, que le trigger de
troisie`me niveau, re´alise´ par la station centrale, se chargera de diminuer.
La reconstruction (Fig. 3.4) comprend quatre e´tapes essentielles (a) la de´termination du plan
de´fini par la gerbe et le de´tecteur, (b) le calcul de la distance et de l’inclinaison de la gerbe graˆce
a` la distribution temporelle des signaux sur les PM, (c) le calcul de l’e´nergie graˆce a` l’intensite´
de la lumie`re de fluorescence arrivant sur les PM, et enfin (d) l’estimation de la nature de la
particule incidente a` l’aide du de´veloppement longitudinal de la gerbe.
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Détecteur de Fluorescence
gerbe
Fig. 3.4: Reconstruction d’une gerbe. P est le pied de la gerbe, APA’ le plan de´fini par le de´tecteur et la
gerbe, * la distance du de´tecteur a` la gerbe et
 
l’angle ze´nithal de la gerbe.
Ce de´tecteur devrait avoir un cycle utile de 10% pour les gerbes au-dela` de 10
 
eV, on espe`re
cependant augmenter ce chiffre a` 15% en de´tectant des gerbes de 10  eV durant les nuits de
pleine lune. Ces chiffres contraignent directement le taux d’e´ve´nements hybrides attendus.
La mesure de l’angle ze´nithal de la gerbe permet ensuite, outre la direction d’arrive´e, de
connaıˆtre la profondeur atmosphe´rique du maximum de de´veloppement.
Un parame`tre important mesure´ par ce de´tecteur est la profondeur du maximum de la gerbe
ﬃ
 
. Ce parame`tre est crucial, de meˆme que sa fluctuation, pour les mesures de composition.
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3.3 Le re´seau de de´tecteurs
Il est constitue´ de stations locales (SL) autonomes, alimente´es par des panneaux solaires,
communiquant par ondes radio et recevant des signaux de synchronisation de satellites GPS.
Choix des parame`tres
L’objectif des observatoires Pierre Auger est l’exploration du spectre des rayons cosmiques
a` partir de 10 EeV. Demander une efficacite´ proche de 100 %, au niveau du trigger, a` cette
e´nergie impose un maillage du re´seau d’au plus 1.5 km. Comme pour une surface donne´e,
le prix est d’autant plus e´leve´ que le maillage est serre´, cette valeur a e´te´ retenue. La forme du
maillage a e´te´ choisie triangulaire (appele´e e´galement hexagonale), par opposition a` orthogonale
( ' 5.4.2).
Cette distance re´pe´te´e plusieurs milliers de fois impose une autonomie de tous les de´tecteurs.
Cette autonomie se traduit par l’utilisation de cellules solaires, de liaisons radio, et d’une syn-
chronisation temporelle inde´pendante.
La demi-ouverture angulaire est de´finie par la ge´ome´trie des cuves et vaut 60   (on espe`re
aller plus loin, toutefois), soit une acceptance de 14000 km  .sr. La solution ˇCerenkov a` eau
pre´sente deux avantages, un prix peu e´leve´ et l’assurance d’une couverture plus uniforme du
ciel qu’avec des scintillateurs [158], due a` une de´pendance moindre en angle ze´nithal.
Triggers
Les de´tecteurs de surface sont soumis au bruit de fond constitue´ du flux secondaire de
muons, de photons et d’e´lectrons. La composante muonique est la mieux connue, son taux
vaut
 

ﬀ
ﬁ

 
1
 
1
  et a une e´nergie moyenne de 1 GeV.
Les triggers du de´tecteur de surface sont re´partis en 3 e´tapes (note´es ulte´rieurement T1, T2,
T3) :
 le T1, divise´ en plusieurs composantes (voir ' 3.4.5), a une fre´quence moyenne de 100 s   
par SL ;
 le T2, destine´ a` affiner la se´lection re´alise´e grossie`rement par le T1, est fixe´ a` 20 s 
 
par
SL ;
 le T3, enfin, est de´cide´ par la station centrale (SC) sur des crite`res de proximite´ spatio-
temporels des T2 des SL, et est estime´ a` moins de 1 s 
 
sur le re´seau entier.
Le fonctionnement du re´seau est alors le suivant. L’acquisition des signaux s’effectue sur
requeˆte du T1. Un algorithme regarde plus pre´cise´ment ces signaux et de´cide alors d’un T2 ou
non. Tout ceci est calcule´ au sein de chaque SL. Les T2 accepte´s sont ensuite signale´s a` la SC,
qui collecte alors, si elle a de´cide´ d’un T3, les signaux des SL concerne´es ainsi que ceux de
leurs voisines. Le T1 e´tant de´fini de sorte a` compter le nombre de muons, une SL n’ayant pas
de´livre´ de T2 pourra en effet eˆtre consulte´e sur les muons qu’elle aura enregistre´ a` des temps
voisins de celui du T2 de´livre´ par d’autres.
Les chiffres des niveaux de trigger s’expliquent ainsi. La fre´quence de T1 est issue des
donne´es expe´rimentales mesure´es par les pre´ce´dents de´tecteurs. La fre´quence de T2 est dicte´e
par deux choses. D’une part, e´tant donne´e la rarete´ des e´ve´nements que l’on recherche, il est
inutile de conserver tout le bruit de fond donne´ par le T1. D’autre part, la bande passante entre
les SL et la SC est limite´e et ne peut accepter une valeur supe´rieure. Enfin, la valeur donne´e
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pour le T3 vient du calcul de coı¨ncidences fortuites. Elle ne repre´sente pas une contrainte pour
l’acquisition, mais pour le volume de stockage a` envisager.
Te´le´communications
Ne´cessaires au fonctionnement d’un re´seau de cette taille, elles relient d’une part les SL a`
des stations relais appele´es stations de base (SB), d’autre part ces SB a` la SC (Fig. 3.5). Les SB
sont constitue´s d’antennes d’environ 50 m de haut situe´es a` proximite´ des yeux des de´tecteurs
de fluorescence. Elles communiquent entre elles par faisceaux micro-ondes de de´bit 34 Mb/s.
SB 1 SB 2 + SC
SB 3
Fig. 3.5: (Te´le´)communications. Les stations locales communiquent avec la station centrale (SC) et
l’exte´rieur par l’interme´diaire de stations de base (SB).
Entre les SL et la SC, le temps de transfert doit eˆtre infe´rieur a` 5 s dans chaque direction. Les
te´le´communications se font dans la bande ISM (2.4 GHz) et autorisent l’envoi d’environ 130 o/s
utiles de chaque SL a` la SC. Ce chiffre impose la limite supe´rieure de 20 s 
 
au trigger de niveau
2 (il occupe en moyenne la moitie´ de la bande passante) de´crit ci-dessus. Les e´ve´nements T3
(de taille 4 ko environ) sont transfe´re´s par morceaux a` la station locale pour ne pas bloquer les
notifications de T2, et chacun peut mettre ainsi quelques minutes. Leur faible taux d’occurence
ne provoque heureusement aucun proble`me de saturation.
Le flux est tre`s dissyme´trique, car la SC envoie peu de donne´es aux SL, hormis lors du
chargement des programmes.
Datation
La reconstruction de la direction de l’axe des gerbes s’effectue en enregistrant le temps
d’arrive´e de leur front sur chaque de´tecteur affecte´ (Fig. 3.6). La synchronisation temporelle
entre les stations locales s’effectue graˆce a` la re´ception simultane´e de signaux envoye´s par les
satellites GPS en orbite autour de la terre, permettant d’atteindre une pre´cision de 10 ns. On
souhaite obtenir une pre´cision d’au plus    sur la direction d’arrive´e des particules.
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front de gerbeaxe de la gerbe
Fig. 3.6: Front de gerbe.
La station centrale
Elle centralise les donne´es provenant tant des stations locales que des de´tecteurs de fluo-
rescence (Fig. 3.1), ge`re ainsi l’intercalibration des deux dispositifs, et de´cide des triggers de
troisie`me niveau. Elle sera a priori constitue´e d’un ensemble de stations Unix relie´es par un
re´seau local.
Dans son interaction avec les SL du re´seau, elle rec¸oit les notifications de trigger 2. En-
suite, selon la disposition spatiale des triggers 2 rec¸us dans un intervalle de temps donne´, un
algorithme spe´cifique de´cide du trigger de troisie`me niveau ou non. Dans le cas ou` celui-ci
est positif, les stations locales concerne´es en sont avise´es et envoient alors les signaux corres-
pondants, garde´s en me´moire. Les e´ve´nements que les SL envoient a` la SC sont de´ja` calibre´s
( ' 3.4.6).
Outre le traitement des donne´es, la SC ge`re e´galement leur stockage, donc est pourvue d’une
base de donne´e, consultable tant localement que par des utilisateurs exte´rieurs.
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3.4 Les de´tecteurs de surface
Ce sont des cuves d’eau cylindriques (1.2 m  10 m  ), sur lesquelles (Fig. 3.7) sont dispose´s
3 photomultiplicateurs (PM) dont la sortie aboutit a` des convertisseurs analogique-nume´rique
rapides (Flash-ADC a` 40 MHz), puis a` une carte d’acquisition sur laquelle est broche´ un proces-
seur charge´ de l’intelligence locale. Le mate´riau constituant les cuves est a` l’e´tude (conditions
de´pendantes du site).
10.2 m2
1.2 m
3 PMs
Fig. 3.7: Cuve ˇCerenkov a` eau. Les particules ge´ne`rent de la lumie`re par effet ˇCerenkov. Cette lumie`re
est re´fle´chie par les parois inte´rieures des cuves et parvient aux PM.
3.4.1 Physique du de´tecteur
Les particules charge´es arrivant dans la cuve n’interagissent quasiment pas avec le couvercle
puis produisent un effet ˇCerenkov dans l’eau, donc e´mettent de la lumie`re (Fig. 3.8). Les pho-
tons des gerbes soit produisent des paires d’e´lectrons et de positrons, soit produisent un effet
Compton sur les e´lectrons, qui a` leur tour engendrent la lumie`re ˇCerenkov.
Le seuil de l’effet ˇCerenkov dans l’eau s’obtient a` partir de l’indice de re´fraction
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d’ou` les e´nergies seuil de 150 MeV pour les muons et 750 keV pour les e´lectrons. Ce dernier
seuil implique une valeur de 1250 keV pour celui des photons des gerbes. Il sera donc le´gitime
de couper les simulations de gerbes a` 1 MeV. Ces seuils permettent la de´tection de la majorite´
des particules, car les muons parviennent aux cuves avec une e´nergie moyenne de 1 GeV et les
particules e´lectromagne´tiques (EM) 10 MeV.
L’angle d’e´mission des photons vaut ﬀ  1


 
 

, leur nombre croissant avec l’e´nergie [66].
L’angle de diffusion des photons duˆ a` la cre´ation de paires est de quelques degre´s a` 10 MeV.
Les particules charge´es peuvent de´poser de l’e´nergie par ionisation (environ 2 MeV/g.cm   )
ou par bremsstrahlung, causant une de´viation


, la diffusion coulombienne multiple valant en
moyenne aise´ment 90 degre´s apre`s 3 ou 4 longueurs de radiation pour 10 MeV.
Le nombre de photoe´lectrons parvenant aux PM est   %  par muon vertical, environ un par
photon et 2 ou 3 par e´lectron. Les photons ge´ne´re´s sont re´fle´chis par les parois inte´rieures (en
Tyvek) de la cuve. Des contraintes pe`sent sur la de´finition de la cuve. En effet, le noircissement
partiel des parois ou du plafond modifie le signal collecte´, re´tre´cissant la queue et l’inte´grale du
signal pour des muons verticaux incidents.
Le principe est calorime´trique : alors que les particules EM de´posent toute leur e´nergie dans
la cuve, les muons y de´posent une quantite´ a` peu pre`s invariable de`s qu’ils sont substantielle-
ment au-dessus du seuil (environ 300 MeV, soit quelques dizaines de fois plus). L’amplitude du
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Fig. 3.8: Effet ˇCerenkov. Les photons, non charge´s, transfe`rent leur e´nergie a` des e´lectrons ou positrons
qui ge´ne`rent ensuite un effet ˇCerenkov.
signal
  dans chaque cuve vaut donc
   
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
ﬂ 




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(3.1)
ou`   est la densite´ de muons et    la densite´ d’e´nergie des particules EM, et

et

 des
constantes de proportionnalite´. L’unite´ de mesure pratique est le VEM (Vertical Equivalent
Muon), signal e´quivalent au passage d’un muon vertical dans une cuve.
Bien que ceci de´pende de la distance de la cuve au cœur de la gerbe, les gammas ge´ne`rent
en moyenne l’essentiel du signal, les e´lectrons et muons se partageant le reste (une dizaine de
%).
3.4.2 Alimentation solaire
La consommation de l’ensemble (Tab. 3.3) est limite´e, pour une question de couˆt (1 M$/W),
a` 10 W, le fonctionnement devant eˆtre assure´ entre -10   C et +50   C. La puissance solaire
e´tant de 1 kW/m  et le rendement des panneaux solaires de quelques dizaines de %, la surface
ne´cessaire est d’un dixie`me de m  .
Module Consommation (W)
Haute tension (PM) 0.4
Amplificateurs 0.08
Flash ADC 0.51
ASIC trigger/me´moires 1.0
Controˆleur 2.5
Re´cepteur GPS 1.15
Timing 0.51
Communications 1.3
Ale´as 1.0
Pertes de conversion 1.59
Total 9.94
Tab. 3.3: Consommation des diffe´rents modules a` bord de chaque SL.
3.4. Les de´tecteurs de surface 83
3.4.3 Photomultiplicateurs
La basse tension des batteries solaires est transforme´e en haute tension pour alimenter des
photomultiplicateurs (PM). Les photons issus du rayonnement ˇCerenkov parvenant aux PM sont
appele´s photoe´lectrons (PE).
Pour une gerbe donne´e, la dynamique du signal de sortie de´pend de la distance au cœur de
la gerbe. La plage a` laquelle doivent eˆtre sensibles les de´tecteurs doit favoriser les signaux a`
grande distance de l’axe, au de´triment de la saturation des signaux plus proches.
3.4.4 GPS
Les satellites GPS e´mettent pe´riodiquement (1 Hz = 1 pps) un signal en direction de la
terre. Les stations locales du re´seau de de´tecteurs sont e´quipe´es de re´cepteurs GPS permettant,
graˆce a` la re´ception de ces signaux, la de´termination absolue re´gulie`re de la date, et donc leur
synchronisation.
Dans l’interface GPS, une horloge a` 100 MHz prend le relais et un compteur mesure le
de´calage accumule´. A chaque seconde, le re´cepteur GPS peut e´galement fournir les corrections
a` apporter a` la seconde pre´ce´dente. La pre´cision de 10 ns est obtenue en tenant compte de ces
corrections et a` condition de fonctionner dans un mode ou` toutes les SL rec¸oivent les signaux
des meˆmes satellites (autour de 7). Cette pre´cision n’est pas absolue, mais relative au re´seau.
Le signal rec¸u par le controˆleur GPS est alors associe´ a` un TimeStamp, compose´ de deux mots
de 32 bits, contenant respectivement les valeurs de la seconde et de la nanoseconde.
processus dure´e
pre´cision carte GPS 10 ns
e´chantillonnage FADC 25 ns
re´ponse d’un PM a` un PE 300 ns
gerbe verticale quelques dizaines de   s
gerbe horizontale entre 2 SL voisines 5   s
feneˆtre pour l’inte´gration du signal 20   s
Tab. 3.4: Ordres de grandeurs de temps.
3.4.5 Electronique d’acquisition
Le sche´ma ge´ne´ral de la chaıˆne d’acquisition est pre´sente´ sur la Fig. 3.9. Les diffe´rents
modules a` assembler y sont repre´sente´s : l’e´lectronique de Front-End, le controˆleur, les modules
te´le´communications et GPS.
En pratique, l’inte´gration de plusieurs fonctions sera re´alise´e sur l’ASIC de Front-End. Cet
ASIC est situe´ a` la sortie des FADC, et contient
 les buffers de Front-End (FEB) ;
 les registres contenant les parame`tres donne´s par le controˆleur.
Cet ASIC se charge des de´clenchements de premier niveau en envoyant les triggers au
controˆleur, en avertissant le GPS, et en plac¸ant les signaux dans les FEB.
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Fig. 3.9: Sche´ma d’une station locale.
Flash-ADC
Le signal provenant des PM est nume´rise´ par deux se´ries de FADC, l’une a` bas gain (W1 a`
W4 sur les Figs. 3.9 et 3.10) et l’autre a` haut gain (W5 et W6 sur les Figs. 3.9 et 3.10), re´alisant
une dynamique totale de 17 bits (    	    ) par PM et fonctionnant a` 40 MHz.
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Fig. 3.10: Imple´mentation des Flash-ADC. W1 a` W3 constituent les 8 bits de poids faible pour chacun
des PM. W4, W5 et W6 ajoutent chacun 3 bits graˆce a` la division pre´alable du signal par 8, 64
et 512, conduisant donc a` une dynamique de 8+3+3+3 = 17 bits.
ASIC de Front-End
Les triggers de niveau 1, tenant compte de contraintes physiques, sont de´finis ainsi :
 trigger SLOW : envoye´ toutes les 0.1 s, il signale les traces de muons (3000/s, donc 300 a`
chaque fois) accumule´es dans un buffer. Ce buffer est utile pour la calibration d’une part,
pour les e´ve´nements neutrino (gerbes horizontales) d’autre part.
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 triggers FAST0 et FAST1 : “vrais” e´ve´nements, de´clenche´s une centaine de fois par se-
conde au total. La distinction entre 0 et 1 est destine´e a` tenir compte des gerbes proches
ou distantes.
 trigger Random : sans contenir force´ment de signal utile, il sert a` la calibration et a` la
surveillance. Est exe´cute´ sur demande expresse du controˆleur.
Des e´chelles de comptages (scalers) sont e´galement imple´mente´es : entre deux triggers
SLOW, le nombre de signaux au-dessus de certains seuils est compte´. Cette information est
utile pour la de´tection de sursauts gamma ou de charge´s e´mis en association avec eux (dans
le cas de sources proches, on mesurerait ainsi l’augmentation temporaire du niveau moyen des
signaux sur le re´seau entier).
Lorsqu’un de´clenchement a lieu, l’ASIC de Front-End assigne sa propre e´tiquette (TimeS-
tamp, qu’on notera TimeStamp FE pour le distinguer du TimeStamp GPS de´ja` introduit), qui
sert de re´fe´rence a` l’enregistrement du signal.
Controˆleur
La me´moire ne´cessaire prend en compte le fait qu’un e´ve´nement couvre une feneˆtre de 20   s
a` 40 MHz, multiplie´ par les 6 voies des FADC, soit 4.8 ko/e´ve´nement. Meˆme si un algorithme
de suppression des ze´ros (zero suppress) applique´ au niveau des FEB diminue le´ge`rement cette
valeur, conserver 100 e´ve´nements par seconde pendant 10 secondes donne une taille de 5 Mo. La
me´moire mise en œuvre est de 8 Mo pour les donne´es, autant pour le syste`me et les applications
et 1 Mo pour la FEPROM, 128 ko pour la boot EPROM.
La commande du GPS et des te´le´communications s’effectue par liaisons se´rie RS232. Les
FEB sont lus par DMA.
3.4.6 Calibrations
Comment re´aliser la calibration des signaux au sein de chaque station locale ? Une me´thode
possible est l’utilisation des de´sinte´grations de muons. En effet, une fraction des muons parve-
nant dans les cuves s’y de´sinte`grent en libe´rant un e´lectron et 2 neutrinos, l’e´lectron de´posant
alors environ un tiers de l’e´nergie totale du muon. Ce phe´nome`ne doit se voir par deux pics
successifs sur le signal, l’un duˆ au de´poˆt d’e´nergie du muon pas encore de´sinte´gre´, l’autre duˆ a`
l’e´lectron e´mis.
86 3. L’Observatoire Pierre Auger
4. LES GRANDES GERBES DE L’AIR
4.1 Ge´ne´ralite´s
Historique
Les premie`res gerbes, ou cascades, furent observe´es dans la matie`re, dans des chambres
de Wilson en 1929 a` Leningrad [159], et e´taient provoque´es par des rayons cosmiques.
Plusieurs e´quipes, dont celle de Rossi, ont confirme´ ces expe´riences dans les anne´es sui-
vantes. Les premie`res interpre´tations the´oriques sont apparues en 1937 (Carlson, Oppenheimer,
Bhabha, Heitler), base´es sur des collisions successives, et ont conduit a` des e´quations inte´gro-
diffe´rentielles appele´es e´quations de diffusion. Les processus connus e´taient alors les effets
photoe´lectrique et Compton, la production de paires, l’annihilation et le bremsstrahlung.
Fig. 4.1: Gerbe en chambre a` ionisation.
Alors que les gerbes mesure´es dans le plomb (Fig. 4.1) e´taient e´lectromagne´tiques (EM), is-
sues de photons et d’e´lectrons, en 1937 furent identifie´es, par le groupe de Pierre Auger (Maze,
Grivet-Meyer, Daudin [12]), des gerbes atmosphe´riques. La composante pe´ne´trante devait en
re´ve´ler ulte´rieurement le caracte`re hadronique, et comme on ne parlait pas encore de me´sons,
ces gerbes furent interpre´te´es comme le de´poˆt d’e´nergie de nucle´ons de tre`s haute e´nergie,
essentiellement par les processus EM mentionne´s ci-dessus. La me´canique quantique et la re-
lativite´, ainsi que la de´couverte des me´sons et muons, permirent d’expliquer ensuite cette pro-
duction hadronique multiple.
La liaison du microscopique et du gigantesque s’est alors amorce´e : d’une part on identifiait
88 4. Les grandes gerbes de l’air
(partiellement) le rayonnement de Hess, d’autre part on e´tait confronte´ a` la production multiple
de hadrons.
L’existence de gerbes est due a` la multiplication des particules, par interaction avec l’at-
mosphe`re (noyaux et e´lectrons) et partiellement avec le champ ge´omagne´tique. L’e´nergie est
de´grade´e en fonction de la multiplicite´ et de l’e´nergie emporte´e par les particules secondaires.
Les mode`les d’interaction hadronique, au de´part base´s sur l’hydrodynamique relativiste
(Fermi, Landau), tentent actuellement d’incorporer la the´orie moderne des interactions fortes
qu’est la chromodynamique quantique (QCD). Alors que la recherche des interactions fon-
damentales EM n’a pas re´ve´le´ de phe´nome`nes nouveaux (on pourrait y inclure l’effet LPM
( ' 2.2.4), provoque´ par la densite´ du milieu de propagation), les interactions hadroniques sont
plus riches en inconnues. Alors que des repre´sentations analytiques pour les gerbes EM, so-
lutions des e´quations de diffusion, ont e´te´ calcule´es, les interactions fortes doivent encore eˆtre
traite´es individuellement.
De nos jours les gerbes, tant hadroniques qu’EM, sont re´gulie`rement produites dans les
calorime`tres des expe´riences aupre`s d’acce´le´rateurs. Pour les rayons cosmiques, l’atmosphe`re
joue ainsi le roˆle d’un calorime`tre.
Utilisation astrophysique
Les parame`tres utiles a` l’astrophysique sont la nature, l’e´nergie et la direction d’arrive´e des
particules primaires. Revoyons brie`vement les me´thodes disponibles pour leur de´termination :
 la direction est le parame`tre le plus simple a` de´terminer. Les particules de la gerbe
forment un front (Fig. 3.6) qui affecte les de´tecteurs d’un re´seau a` des temps relatifs
de´pendant des angles d’incidence de la gerbe. Dans le cas d’un de´tecteur de fluorescence,
c’est le temps relatif d’arrive´e de la lumie`re depuis chaque point de la gerbe et la direction
des PM touche´s qui permettent cette estimation. L’information est alors comple´te´e par
l’instant d’arrive´e de la gerbe comple`te, qui permet de calculer les coordonne´es ce´lestes
ou galactiques du rayon cosmique primaire ;
 l’e´nergie est mesure´e a` partir des distributions late´rales ou longitudinales de particules,
inte´gre´es ou non ;
 la composition est estime´e a` l’aide de :
– la fraction de muons compare´e a` celle de particules EM, pour un re´seau ;
– la profondeur du maximum de la gerbe, pour un de´tecteur de fluorescence.
Les re´seaux sont e´galement sensibles a` des parame`tres longitudinaux. Ainsi, le temps
de monte´e des signaux recueillis est caracte´ristique de la profondeur de de´veloppement
d’une gerbe.
De´veloppements d’une gerbe
Une gerbe se de´crit dans un premier temps par une distribution longitudinale puis, a` chaque
altitude d’observation, une distribution late´rale de particules. Ensuite, il est utile de distinguer
les diffe´rentes composantes de la gerbe. En particulier, on s’inte´ressera aux photons (  ), aux
e´lectrons (terme qui inclut la plupart du temps autant les positrons  	 que les e´lectrons   ),
aux muons (    et   	 ) et aux hadrons. Enfin, ces distributions seront distinctes selon l’e´nergie
au-dessus de laquelle on de´nombre les particules.
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La distribution longitudinale se de´compose en deux re´gimes. Le premier refle`te la multipli-
cation de particules, le second l’absorption lorsque ces particules se de´sinte`grent ou ne sont plus
suffisamment e´nerge´tiques pour en cre´er de nouvelles. Selon le type de particule, le maximum
de de´veloppement n’a pas lieu au meˆme endroit, cependant la plupart du temps les photons et
e´lectrons dominent les muons, autorisant l’identification du maximum de la gerbe totale ﬃ  
(Fig. 4.2) avec celui des particules EM.
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Fig. 4.2: Profils longitudinaux d’une gerbe verticale provoque´e par un proton de 100 EeV.
Les distributions late´rales, dont l’existence est due a` la diffusion coulombienne multiple,
sont la cle´ de la de´tection des gerbes par les re´seaux de de´tecteurs.
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Fig. 4.3: Profil late´ral de la densite´   en fonction de la distance  a` l’axe de la gerbe.
Inclinaison
Le taux de gerbes, proportionnel a` l’angle solide   1   



, croıˆt avec ﬀ  1

. L’inclinaison
engendre plusieurs effets
 le long du de´veloppement de la gerbe, l’e´paisseur d’atmosphe`re traverse´e est supe´rieure
(si  est l’e´paisseur traverse´e par une gerbe verticale et 
'
le rayon de la Terre,  ﬀ ﬀ 1

a` petit angle et ﬁ  
'

a` angle droit) ;
 elle diminue  ﬀ 1

la section efficace de rencontre avec des de´tecteurs de taille donne´e ;
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 elle rapproche cependant les de´tecteurs de l’axe de la gerbe, y augmentant la densite´ de
particules.
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4.2 Cascades e´lectromagne´tiques
Les cascades EM (e´lectromagne´tiques) re´sultent de la perte d’e´nergie des e´lectrons et des
photons, sujets au bremsstrahlung et a` la production de paires aux plus hautes e´nergies
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
 
	


 
Au-dessous des e´nergies    (82 MeV) et   (100 MeV) respectivement, l’ionisation et l’ef-
fet Compton prennent le relais, mettant un terme a` la multiplication des particules. L’effet
photoe´lectrique intervient ensuite a` tre`s basse e´nergie.
La longueur de radiation ﬃ  est de´finie a` partir des pertes par bremsstrahlung et le rayon de
Molie`re   , duˆ a` la diffusion coulombienne multiple, est l’analogue late´ral (ou tridimensionnel)
de ﬃ  , de´pendant des conditions atmosphe´riques locales (pression, tempe´rature et densite´ de
l’atmosphe`re).
Vision simplifie´e
Supposons [160] que photons et e´lectrons re´partissent a` chaque interaction (c’est-a`-dire
apre`s une profondeur ﬃ  ) leur e´nergie en deux quantite´s e´gales. Si la particule incidente avait
une e´nergie
 
 , apre`s une distance  ﬃ  , environ 2  particules d’e´nergie    ﬀ   chacune sont
dans la gerbe. Le processus continue jusqu’a` ce que les particules atteignent un seuil d’e´nergie
 
 . Le nombre de longueurs ﬃ  traverse´es est alors d’environ           ﬀ     ﬀ   et le
nombre de particules    ﬀ    . La cre´ation de particules e´tant interrompue, on est entre´ dans la
re´gion d’absorption.
Re´solutions analytiques
Les e´quations de diffusion s’e´crivent [160] ( ﬃ  ,   ,    et
%
 e´tant des ope´rateurs)
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est la profondeur atmosphe´rique en unite´s de ﬃ  ,

la de´viation angulaire,  la
de´viation late´rale et   l’e´nergie de la particule conside´re´e.
Dans le traitement unidimensionnel (de´veloppement longitudinal), les variables  et  n’in-
terviennent pas. L’approximation A ne prend pas en compte les pertes et conduit a` une mul-
tiplication infinie des particules. L’approximation B fait intervenir les pertes par ionisation
(troisie`me terme de la premie`re e´quation). La re´solution comple`te conduit alors a` la forme
analytique de Greisen pour le nombre d’e´lectrons
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 est l’aˆge longitudinal, qui refle`te l’e´tat de de´veloppement de la gerbe. Il vaut 0 a` son de´but et
1 au maximum de son de´veloppement. Il a une influence sur l’allure des densite´s late´rales.
Le traitement tridimensionnel (donc l’obtention des distributions late´rales) est plus de´licat.
L’approximation de Landau (diffusion coulombienne multiple aux petits angles) consiste a` rem-
placer le quatrie`me terme de (4.1) par "  
"






. La re´solution analytique dans cette approximation
a e´te´ re´alise´e par Nishimura et Kamata en 1958 [160] et conduit a` l’expression de la densite´
late´rale en fonction de la distance  a` l’axe de la gerbe et de l’aˆge 
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expression (qu’on re´fe´rera ulte´rieurement par NKG) ou` apparaissent deux re´gimes. L’aˆge  se
manifeste par l’e´volution du rapport entre les densite´s d’e´lectrons a` courte et longue distance
(l’influence de la profondeur de la gerbe sur les distributions late´rales). Au fur et a` mesure du
de´veloppement, la pente s’accentue.
A l’aide d’outils plus e´labore´s, Uchaikin et Lagutin ont progresse´ dans la re´solution de ces
e´quations de diffusion [161], conduisant au remplacement de   par                      
dans la fonction NKG (e´q. 4.3). Re´cemment [162], ces auteurs ont propose´ une nouvelle pa-
rame´trisation de la densite´ late´rale EM, pour laquelle les densite´s a` distance de l’axe sont parti-
culie`rement re´duites.
Un peu plus...
A tre`s haute e´nergie, il faut e´galement tenir compte, d’une part du champ magne´tique ter-
restre qui peut provoquer la photoproduction de paires 
	

 (conversion magne´tique) a` partir
de
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 
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et le rayonnement synchrotron des e´lectrons aux meˆmes e´nergies [67, 163],
d’autre part de l’effet Landau-Pomeranchuk-Migdal (LPM [71], ' 2.2.4), non ne´gligeable a`
haute e´nergie ou a` haute densite´ (dans l’air, l’e´nergie critique est      #" eV, et dans le plomb
environ 10

fois moins) et qui tend a` diminuer les sections efficaces de bremsstrahlung et de
production de paires, ceci jusqu’a` deux ordres de grandeur. Nous reviendrons sur cette dernie`re
particularite´ au ' 5.2.
Dans le contexte des e´nergies primaires de 10 EeV et plus, des cascades purement EM pour-
raient se produire si la de´sinte´gration de de´fauts topologiques contribuait au spectre observe´.
Photoproduction
Une gerbe n’est jamais purement e´lectromagne´tique. L’interaction des photons avec les
noyaux peut engendrer leur photodissociation (section efficace de quelques centaines de   b),
conduisant a` l’e´mission de nucle´ons.
Paires de muons
Outre les paires d’e´lectrons. des paires de muons ou de taus sont e´galement susceptibles
d’eˆtre cre´e´es aux plus hautes e´nergies. Cependant, les sections efficaces de ces processus,
re´duites par un facteur    ﬀ     ou    ﬀ    , les font peu contribuer aux gerbes.
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4.3 Cascades hadroniques
4.3.1 Particularite´
Comme leur nom l’indique, ces cascades sont compose´es de hadrons (nucle´ons et me´sons)
et sont la plupart du temps ge´ne´re´es par une particule primaire hadronique (nucle´on ou noyau).
Les hadrons, par interaction avec les noyaux de l’air, sont responsables d’une produc-
tion multiple, incluant des pions neutres et charge´s, qui engendrent respectivement des sous-
cascades EM et des muons. Les cascades ne sont cependant jamais purement hadroniques, en
raison de ce branchement EM qui emporte environ un tiers de l’e´nergie par interaction, ne lais-
sant que quelques % aux hadrons qui atteignent le sol.
Cette composante hadronique est source de quelques incertitudes, car les hadrons sont des
syste`mes lie´s dont la structure est encore mal comprise, et les calculs sont donc bien plus de´licats
que pour les interactions EM :
 a` basse e´nergie, la complexite´ des processus (re´sonances) implique l’utilisation de
mode`les phe´nome´nologiques, la constante de couplage des interactions fortes ne permet-
tant pas de de´veloppement perturbatif ;
 a` plus haute e´nergie, ou` le calcul perturbatif peut s’appliquer (ce qui de´pend toutefois du
moment transfe´re´), les calculs sont gigantesques. De plus, expe´rimentalement, certaines
zones restent inexplore´es (re´gions centrales (QGP), fragmentation ou diffraction a` faible
impulsion de transfert) ;
 a` encore plus haute e´nergie, comme la physique est inconnue (vide expe´rimental), on ne
peut que partir de l’hypothe`se qu’elle est similaire, graˆce notamment a` des proprie´te´s d’in-
variance d’e´chelle ( ' 4.3.2). Cependant, l’incorrection de ces proprie´te´s a` haute e´nergie
illustre la difficulte´ des extrapolations qui peuvent en eˆtre de´duites. L’extrapolation par
rapport aux donne´es existantes porte sur (a) l’e´nergie dans le centre de masse (Tab. 4.1),
(b) la re´gion cine´matique des particules produites et (c) la nature des noyaux cibles.
Energies (GeV) Centre de masse Labo (Terre)
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Sp & S 900    

Tevatron 1800        
LHC 15000 10  

Exp. RC [164, 165]      
ﬃ
 
    	
 

 
 


"
ﬃ
 



	
Evt. Fly’s Eye [49]      	       
Tab. 4.1: Correspondances entre les e´nergies (exprime´es en GeV) maximales atteintes par les
acce´le´rateurs (colonne centrale) et celles des rayons cosmiques (colonne de droite).
Outre la particule primaire (un proton dans la majorite´ des cas), les hadrons implique´s dans
ces cascades re´sultent d’une production multiple. Ce sont pour la plupart des me´sons dont la
dure´e de vie est limite´e (pions   et   , kaons). On trouve e´galement une fraction d’hype´rons
ou de particules charme´es (contenu mesure´ par UA5), mais leur influence sur l’ensemble de la
gerbe est minime.
Avant d’e´tudier l’interaction de ces particules, il faut envisager leur de´sinte´gration
e´ventuelle :
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Fig. 4.4: Sections efficaces proton-proton et proton-air [165].
 a` basse e´nergie (  30 GeV), leur longueur de de´sinte´gration (        ) est suffisamment
courte pour qu’elles se de´sinte`grent (en muons    et neutrinos    ) avant d’interagir. C’est
quasiment toujours le cas pour les   , qui provoquent aussitoˆt une cascade EM via   
  ;
 a` haute e´nergie, la longueur de de´sinte´gration est plus importante et les particules ne vont
pouvoir se de´sinte´grer que si elles sont cre´e´es a` haute altitude. Elles interviendront donc
(sauf les   ) par leurs interactions fortes dans le de´veloppement de la gerbe.
Les muons issus de la de´sinte´gration des me´sons charge´s sont la cle´ de la discrimination
de la nature des particules primaires, car ils refle`tent le contenu hadronique de la gerbe. Leur
e´nergie est d’autant plus e´leve´e que l’est leur lieu de production. Leur production est associe´e
a` celle de neutrinos, appele´s atmosphe´riques. Ils peuvent ensuite se de´sinte´grer ou interagir
par bremsstrahlung avec l’atmosphe`re. Ils subissent e´galement des de´flexions dues au champ
magne´tique terrestre et a` la diffusion coulombienne multiple.
L’interaction particulie`re des muons leur permet d’eˆtre de´tecte´s a` des profondeurs atteignant
plusieurs kilome`tres sous terre, ceci d’autant plus que leur e´nergie est e´leve´e (environ un me`tre
de roche par GeV).
4.3.2 Interactions fortes
Observables
L’interaction entre particules est caracte´rise´e par des e´tats final et initial. A partir de
l’e´nergie-impulsion
  
ﬃ
 


, on e´crit l’e´nergie ﬁ  dans le centre de masse particule-air, les impul-
sions longitudinale    et transverse   pour chaque produit de la collision. Introduisons ensuite
la rapidite´ et la pseudo-rapidite´






  ﬂ

 
 $

 

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 est additive par transformations de Lorentz. L’e´nergie e´tant rarement mesurable directement,
la pseudo-rapidite´   est plus commode et tend vers  a` haute e´nergie (      ). La variable de
Feynman
ﬀ
 
 



 repre´sente la quantite´ d’impulsion longitudinale emporte´e par une particule.
Que ce soient des me´sons, des nucle´ons ou des noyaux, les hadrons ont une extension spa-
tiale qui rend leur mode d’interaction sensible au parame`tre d’impact (distance entre les lignes
d’arrive´e des particules) :
 lorsqu’il est e´leve´, cas le plus courant, la collision est dite pe´riphe´rique. Les re´actions sont
alors e´lastiques et n’absorbent ni ne produisent de particules, et sont sans influence sur
les gerbes ;
 lorsqu’il est plus faible, on se trouve dans des re´gions de fragmentation, tre`s mal connues.
Dans ces re´gions peuvent e´galement eˆtre produits des jets ;
 quand il est nul, les collisions sont centrales et les densite´s d’e´nergie e´leve´es.
Les donne´es des mode`les de physique hadronique dont on a besoin pour calculer les gerbes
atmosphe´riques sont :
 les sections efficaces (ine´lastiques) ;
 les composantes de la production multiple :
– les distributions de multiplicite´ des particules produites et la nature de celles-ci ;
– les distributions de rapidite´ et d’impulsion transverse ;
– les proprie´te´s des deux particules pilotes, leader et anti-leader (particules posse´dant
les rapidite´s extre´males de la distribution) telles que la fraction d’e´nergie emporte´e,
l’e´change de charge ou non,
tout en tenant compte des corre´lations entre ces diverses variables.
Donne´es expe´rimentales
Les mesures viennent surtout des expe´riences aupre`s d’acce´le´rateurs (CDF au Tevatron,
UAn aux SPS et ISR, H1 a` HERA), mais e´galement, plus indirectement, des de´tecteurs de
rayons cosmiques (Akeno, Yakutsk ou le Fly’s Eye donnent des estimations de sections ef-
ficaces, les chambres a` e´mulsion en altitude permettent de plus l’estimation des distributions
d’impulsions transverses). Le rapport entre le flux des primaires et le flux des secondaires non-
accompagne´s permet e´galement l’estimation des sections efficaces entre  

et 

GeV dans
le re´fe´rentiel du laboratoire [166].
La section efficace ine´lastique proton-air est estime´e via l’atte´nuation de ﬃ   et sa fluctua-
tion (Fly’s Eye et Yakutsk) ou par la de´pendance en angle ze´nithal des gerbes posse´dant    et
 
 fixe´s (Akeno).
Avec des noyaux ou d’autres particules que les protons, la situation est plus pauvre.
Lois d’e´chelle
Le scaling de Feynman (Fig. 4.5) suppose le comportement des multiplicite´s moyennes   
en 
 
, une section efficace et une impulsion transverse moyenne constantes, des distribu-
tions de rapidite´ invariantes. Expe´rimentalement, il a e´te´ prouve´ qu’il e´tait viole´ dans la re´gion
centrale, par contre on connaıˆt peu de la re´gion de fragmentation, la plus de´terminante pour
l’e´volution des cascades (car les particules pilotes se trouvent dans la queue de la distribution).
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Fig. 4.5: Influence de la validite´ et des violations du scaling de Feynman sur les distributions de rapidite´
des particules secondaires charge´es. Dans le cas ou` le scaling s’applique (Figs (a) et (b)), ces
distributions sont invariantes lorsque   croıˆt. Dans le cas ou` la valeur en  	 





n’est pas
invariante, mais ou` la queue de distribution l’est (Fig. (c) et points “CERN” de la Fig. 4.6), on le
dit viole´ dans la re´gion centrale. Lorsque l’ensemble de la distribution n’est pas invariante (Fig.
(d) et tendance sugge´re´e par les points “Fermilab” de la Fig. 4.6), la violation est comple`te.
Dans la re´gion de fragmentation, la plus influente sur le de´veloppement ulte´rieur des gerbes,
les donne´es de CDF a` Fermilab rendent difficile d’admettre le scaling (Fig. 4.6). Dans ce cas,
l’ine´lasticite´ se trouve favorise´e et les gerbes sont moins profondes.
Le scaling KNO [168] avait e´te´ observe´ sur les distributions de multiplicite´ des particules
secondaires. Bien qu’il ait e´te´ mis en de´faut expe´rimentalement, les raisons de sa violation
restent matie`re a` discussion. Il se traduit par une proportion plus importante d’e´ve´nements a`
haute multiplicite´ (dont le comportement devient alors proche de    ).
Noyau-Noyau
Les noyaux ne subsistent que sur les premie`res dizaines de g.cm   de la gerbe (environ 15
g/cm  pour les noyaux de fer), apre`s quoi ils se trouvent “re´duits” en nucle´ons.
L’approche la plus simple des proprie´te´s des gerbes provoque´es par des noyaux est la super-
position. Soit un noyau d’e´nergie    compose´ de ﬃ nucle´ons. Apre`s fragmentation comple`te, la
gerbe est compose´e de ﬃ sous-gerbes provoque´es chacune par un primaire d’e´nergie    ﬀ0ﬃ . La
gerbe totale est donc moins profonde, les pions charge´s e´tant moins e´nergiques se de´sinte`grent
plus toˆt et la gerbe est donc plus riche en muons qu’une gerbe de protons de meˆme e´nergie.
La superposition sous-estime les fluctuations. Un mode`le en deux e´tapes [169], re´alisant
l’abrasion des noyaux incidents par les noyaux cibles, puis l’e´vaporation des fragments produits,
de´crit plus fide`lement ces fluctuations.
4.3. Cascades hadroniques 97
Pseudorapidites
0
1
2
3
4
5
6
-8 -7 -6 -5 -4 -3 -2 -1 0
Fig. 4.6: Distributions expe´rimentales de pseudo-rapidite´ [167].
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Fig. 4.7: La violation du scaling KNO s’observe sous la forme d’une proportion supe´rieure d’e´ve´nements
a` haute multiplicite´. Selon les interpre´tations, cette e´volution a` haute e´nergie est soit due a` la
contribution de minijets, soit a` des phe´nome`nes diffractifs.
Nucle´on-Noyau
Dans l’atmosphe`re, les cibles sont des noyaux d’oxyge`ne, d’azote et plus rarement d’argon.
Il faut donc conside´rer les interactions nucle´on-air. Les donne´es des acce´le´rateurs concernant
surtout les re´actions entre hadrons seuls, on doit appliquer le mode`le de superposition de Glau-
ber [170], valide jusqu’aux environs du TeV, aux re´actions entre nucle´ons et noyaux d’azote ou
oxyge`ne. Les sections efficaces entre air et proton doivent tenir compte des facteurs correctifs
correspondants aux me´canismes suivants [170] :
 l’excitation diffractive d’un des nucle´ons du noyau cible
%
 
;
 la diffusion quasi-e´lastique (re´actions nucle´on-noyau) ou` le noyau cible est excite´
%

 ;
 le screening ine´lastique : diffusion multiple, e´tats interme´diaires excite´s des nucle´ons du
noyau cible 
%
.
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La de´pendance entre
%
 



 et
%
   n’est pas triviale, et la relation de Glauber doit eˆtre utilise´e
avec pre´caution [171, 172] lorsqu’on rapporte les sections efficaces proton-air a` proton-proton.
Dans le cadre du “Pomeron QCD”, la relation entre les sections efficaces ine´lastiques avec
l’air et les nucle´ons [172] est donne´e par
%
 

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 

 
 
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
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 




% 

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
 

 

  ﬁ
  (4.4)
En raison de la densite´, la superposition n’est pas force´ment valide, car des effets “collectifs”
peuvent se produire. Ainsi, a` l’inte´rieur du noyau, les collisions centrales avec au moins un des
nucle´ons du noyau cible sont courantes et le nombre moyen de nucle´ons du noyau cible affecte´s
par le nucle´on incident est faible.
Me´son-Nucle´on et Me´son-Noyau
Les me´sons sont les particules majoritaires issues de la production multiple. La de´pendance
de leurs sections efficaces, ponde´re´e par l’isospin, est similaire a` celle des nucle´ons. Des
e´changes de charge peuvent cependant se produire avec la particule pilote, ce qui peut affecter
le de´veloppement lorsque des   donnent des   .
4.3.3 Sections efficaces
La section efficace totale se partage en plusieurs contributions, seule la composante
ine´lastique s’appliquant aux gerbes. Leur comportement en fonction de l’e´nergie est le premier
crite`re que cherchent a` de´crire les mode`les :
 e´lastique (aux grands parame`tres d’impact) (20 %) ;
 ine´lastique, dont :
– diffractive, simple et double (10 a` 20 % de l’ine´lastique) ;
– non diffractive.
La composante diffractive est due a` l’excitation de la cible, du projectile, ou encore des
deux, avant la fragmentation. Elle se manifeste par une multiplicite´ re´duite de particules
secondaires. ;
 semi-e´lastique.
Le comportement de´duit des expe´riences aupre`s d’acce´le´rateurs ou de rayons cosmiques
s’exprime en puissance de   ou de    , la borne supe´rieure devant eˆtre proportionnelle a`



. La de´pendance maximale provenant des donne´es de rayons cosmiques donne la valeur de
%
 





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
 



 



 
mb. Les sections efficaces influent en particulier sur la profondeur
du maximum ﬃ   des gerbes et sur ses fluctuations.
La section efficace totale augmente, cependant on ne sait pas tre`s bien pourquoi. Deux e´coles
s’affrontent. Pour la premie`re, ceci est duˆ a` une augmentation de la partie diffractive, conduisant
a` des multiplicite´s peu e´leve´es. Pour la seconde, il y a une contribution de jets (minijets), qui
augmente les impulsions transverses. Ces tendances anormales sont de plus confirme´es par la
violation du scaling de KNO ou l’augmentation de l’impulsion transverse moyenne avec la
multiplicite´.
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Gribov-Regge
Les mode`les base´s sur les poˆles de Regge utilisent la syme´trie de croisement des re´actions
a` deux corps pour identifier les re´actions a` grand  et petit
!

 (diffusion) a` celles a` petit 
et grand
!
   (domaine des re´sonances). Cette syme´trie permet alors de calculer les sections
efficaces totales et e´lastiques a` partir de l’e´change de re´sonances. Celles-ci de´finissent des poˆles
qu’on place sur des trajectoires dites de Regge %  !   %  ﬂ %  ! .
Cependant, le calcul a` partir des re´sonances me´soniques connues n’est pas satisfaisant. La
section efficace totale de´croıˆt a` grand  , l’introduction du spin fait diverger les sections efficaces,
les processus diffractifs ne sont pas pris en compte. Pour re´soudre ces proble`mes, une nouvelle
re´sonance, appele´e Pomeron, a e´te´ introduite, posse´dant les nombres quantiques du vide.
Type %  %  (GeV   )
Reggeon (me´sons) 0.53 1
Pomeron 1.08 0.3
En termes de QCD, il est commode d’associer l’e´change d’un Pomeron a` la diffusion entre
gluons. En utilisant un Pomeron %         , la section efficace totale
%

 








 
est en
accord avec les mesures effectue´es sur des  ,   ,   ,  , & ,  ou
 [30]. Cette approche permet
de meˆme la pre´diction des sections efficaces e´lastiques, diffractives et, plus difficilement,
ine´lastiques.
L’extrapolation a` haute e´nergie est d’autant plus justifie´e que les processus physiques ob-
serve´s sont compris, plutoˆt que de´crits. L’apport de the´ories plus e´labore´es, utilisant des ide´es
provenant de la QCD, est une pre´diction plus naturelle du comportement a` haute e´nergie
(constantes de couplage), ou l’explication des caracte´ristiques de la production multiple (multi-
plicite´s, distributions). Ainsi, les calculs de QCD tentent de retrouver le Pomeron, conduisant a`
un objet un peu diffe´rent qu’est le Pomeron a` la Regge.
Mode`le dual des partons
La dualite´ extrapole le comportement de Regge a` basse e´nergie, c’est-a`-dire inclut a` la fois
la description des re´sonances et celle des processus de diffusion a`  e´leve´. La dualite´ est relie´e
aux cordes et a` la topologie.
L’inclusion des partons dans ces ide´es conduit au mode`le dual des partons (DPM [173]). On
commence par e´crire les fonctions de distribution des quarks a` l’inte´rieur des hadrons (obtenues
graˆce aux expe´riences de diffusion profonde´ment ine´lastique), qui s’expriment en fonction de
la variable ﬀ de Bjorken sous la forme
ﬀ

 ﬀ  
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ﬀ 
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La dualite´ conduit a` la se´paration en deux composantes distinctes, l’une lente et l’autre
rapide, qui forment ensuite des chaıˆnes. Les me´sons (  & ) sont des cordes ouvertes, de fonction


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 



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 (l’un est d’autant rapide que l’autre est lent). Dans les baryons (     ),
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, le diquark est ge´ne´ralement le plus rapide. Pour les quarks de la mer
ou les gluons, la fonction de distribution est en ﬀ 
 

.
Les interactions entre hadrons se de´crivent en conside´rant deux chaıˆnes de hadrons produites
par l’isolement d’un parton (  ,   , & , 	 ) de chaque hadron en collision. Elles se hadronisent (ou
se fragmentent) ensuite. A plus haute e´nergie, les quarks de la mer contribuent e´galement a` la
formation de chaıˆnes.
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Fig. 4.8: Collision ine´lastique proton-noyau dans le cadre du mode`le dual des partons.
En convoluant les distributions partoniques (fonctions de structure des quarks) avec les fonc-
tions de fragmentation (qui s’expriment en fonction de la variable de Feynman ﬀ   ), on obtient la
distribution de rapidite´ des hadrons secondaires, qui peut se parame´trer par la superposition de 2
fonctions gaussiennes syme´triques par rapport au centre de masse. A partir d’un diagramme, on
connaıˆt les fonctions de distribution d’impulsion qui donnent les fractions ﬀ   des constituants
a` la fin de la chaıˆne. Les particules de la chaıˆne sont de´duites des fonctions de fragmentation.
En pratique, on utilise des parame´trisations re´sultant d’autres simulations. Les valeurs de la
densite´ centrale de rapidite´, de la section efficace totale de´coulent ge´ne´ralement de ge´ne´rateurs
Monte-Carlo. A partir de ceux-ci, on obtient les parame´trisations utilise´es dans les simulateurs
de gerbes atmosphe´riques, apre`s ajustement sur les distributions de pseudo-rapidite´s observe´es
aux diffe´rentes e´nergies des collisionneurs et acce´le´rateurs.
Autres mode`les
L’application la plus directe du mode`le dual des partons est re´alise´e par les codes HDPM
et DPMJET. D’autres mode`les utilisent l’ide´e de cordes colore´es (chaıˆnes) se fragmentant en
hadrons, dont [174] :
 VENUS [175] (inclut les interactions entre noyaux) et QGSJET (Quark Gluon String,
de´veloppe´ par les groupes russes) sont base´s sur Gribov-Regge et les e´changes de Pome-
rons, leur nature et la fragmentation e´tant traite´es diffe´remment ;
 SIBYLL inclut la contribution de minijets a` la section efficace.
4.3.4 Multiplicite´s
Avant la mise en e´vidence de la production multiple, Heisenberg (1936) avait soupc¸onne´
son existence en raison de la non-convergence des calculs perturbatifs. Les premiers mode`les
ne supposaient alors aucune corre´lation entre les particules e´mises, ce qui conduisait a` des
multiplicite´s variant en
 
  

ou
 
 


, en forte contradiction avec les tendances de´ja` observe´es
[176]. Vint alors le mode`le thermodynamique de Fermi (1950), pre´disant une e´volution en  
 


[177]. Bien qu’en accord avec les donne´es contemporaines, ce mode`le ne´cessitait toutefois l’in-
troduction du concept de “fireball”, dans le mode`le hydrodynamique de Landau (1953), pour
expliquer la moyenne, constante avec l’e´nergie, des impulsions transverses observe´es [177]. Ce
mode`le expliquait e´galement la superposition de deux gaussiennes observe´e sur les distributions
de rapidite´s. Restent a` reproduire les fluctuations, sous-estime´es dans ce dernier mode`le. A cet
effet ont e´te´ introduits les mode`les multi-fireball de Cocconi ou le quantum lourd de Hasegawa
(1961), qui pre´disent une de´pendance en      [176], en accord avec les donne´es actuelles, et
avec les mode`les base´s sur le scaling de Feynman (1969).
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De meˆme que pour l’augmentation de la section efficace totale, la violation observe´e du
scaling KNO a deux explications :
 la multiplication des chaıˆnes centrales, conduisant a` une loi binomiale ne´gative (NBD) ;
 la contribution des minijets (Gaisser)
%


 

ﬂ
%



 , dont l’importance croıˆt avec l’e´nergie,
a` cause du seuil 




'
 

 
'
 1.5 GeV.
4.3.5 Rapidite´s
Les distributions de rapidite´ et d’impulsion transverse de´pendent de la convolution entre
les fonctions de structure et les fonctions de fragmentation ainsi que du nombre de chaıˆnes
constitue´es au cours de l’interaction.
4.3.6 Impulsions transverses
Les distributions d’impulsion transverse suivent une fonction empirique inspire´e par la QCD
[178]
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Dans le cadre du scaling de Feynman, leur valeur moyenne     est stable en fonction de
l’e´nergie d’interaction. Ceci est grossie`rement ve´rifie´ par des donne´es entre 300 et 500 MeV,
toutefois des mesures montrent une corre´lation (Fig. 4.9) de     avec la densite´ centrale de
pseudo-rapidite´ (ou multiplicite´), ce qui est cohe´rent avec la violation du scaling. Apre`s une
augmentation, un plateau semble eˆtre observe´, puis e´ventuellement une croissance. La re´alite´
du plateau est cependant conteste´e [179].
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Fig. 4.9: Corre´lations entre l’impulsion transverse et la densite´ centrale de rapidite´ [180, 181, 182].
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4.3.7 Ine´lasticite´
Bien que les particules de faible rapidite´ soient nombreuses, la majorite´ de l’e´nergie est
emporte´e par quelques particules de forte rapidite´, dont les deux pilotes. Ces particules sont
dues a` la non-centralite´ de la majorite´ des collisions. Par des processus d’e´change de charge,
leur nature peut eˆtre modifie´e, en raison des diffe´rentes possibilite´s de recombinaison du diquark
rapide avec un quark de la mer pour former une nouvelle particule pilote.
L’ine´lasticite´ totale 




 est la fraction de l’e´nergie que n’a pas emporte´e le fragment pilote
re´sultant de l’interaction, dans le re´fe´rentiel du laboratoire. Elle est relie´e au caracte`re pe´ne´trant
de la gerbe, de´terminant le taux auquel l’e´nergie de la cascade se dissipe. Cette ine´lasticite´ est
re´partie entre les particules charge´es 



 
 et la composante EM 



. Des parame´trisations
(KNP [172]) ont e´te´ propose´es pour l’ine´lasticite´ en fonction de la section efficace.
4.3.8 Mode´lisation
Une difficulte´ de la mode´lisation est la reproduction des corre´lations observe´es dans les
fluctuations. En plus des sections efficaces, les distributions des particules secondaires produites
[22, 183] doivent eˆtre ge´ne´re´es.
Elles peuvent eˆtre repre´sente´es par la somme de deux gaussiennes distribue´es
syme´triquement par rapport a` l’origine dans le centre de masse, les espe´rances pouvant eˆtre
parame´tre´es en fonction de    . Dans le cas d’interactions nucle´on-noyau, on ajoute a` cette dis-
tribution une troisie`me gaussienne. Une quatrie`me gaussienne s’ajoute dans 15 % des cas dans
le cas ou` la cible est plus qu’un nucle´on, afin de tenir compte des quarks de la mer.
Cette distribution e´tant inclusive, il faut la modifier pour des processus semi-inclusifs (a`
nombre fixe´ de particules secondaires). Une relation existe entre les densite´s centrales de ra-
pidite´ inclusive et semi-inclusive, de´pendant du rapport       
 
"
. A multiplicite´ fixe´e,
les distributions de pseudo-rapidite´ sont inde´pendantes de l’e´nergie d’interaction. On utilise
alors le rapport  


 #

 #



 

, dont l’allure est inde´pendante de  . Cette relation permet
d’obtenir les nouvelles caracte´ristiques (moyenne, e´cart-type) des rapidite´s, de telle sorte que
les ge´ne´rateurs reproduisent les proprie´te´s des collisions semi-inclusives, importantes pour les
gerbes qui re´sultent d’une seule interaction a` leur de´part.
Cas particuliers
Plasma quark-gluon A partir d’une certaine densite´ d’e´nergie (vers 2 ou 3 GeV/fm  ), une
transition de phase peut se produire, modifiant certaines distributions des particules produites
[183]. Par exemple, si l’e´tat interme´diaire fait oublier la direction incidente, il peut donner lieu,
dans le syste`me du centre de masse, a` une e´mission isotrope de particules. Les expe´riences
actuelles semblent montrer des signatures de cet e´tat de la matie`re nucle´aire.
Comme a` 10  eV la densite´ d’e´nergie moyenne est de l’ordre de 30 GeV/fm

, on peut s’at-
tendre a` ce que les gerbes soient affecte´es par ce phe´nome`ne. En supposant alors la suppression
des leaders, les gerbes seraient moins profondes.
Diquark breaking Dans cette variante du mode`le dual des partons DPM (a` conside´rer surtout
dans les collisions entre ions, a` partir de 10
"
GeV), la section efficace d’interaction est partage´e
en une partie pre´servant le diquark, l’autre le brisant. L’influence d’une e´ventuelle rupture du di-
quark est de diminuer les effets dus a` l’existence d’un leader (influence identique a` la ge´ne´ration
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d’une masse diffractive). La gerbe est alors moins profonde, dans le sens des donne´es du Fly’s
Eye.
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4.4 Retour aux gerbes
Nous venons de de´crire successivement les cascades e´lectromagne´tiques (EM) ainsi que les
proprie´te´s particulie`res des cascades hadroniques. Ces dernie`res e´tant ge´ne´ralement compose´es
d’une composante EM, il est le´gitime d’e´crire des parame´trisations similaires aux solutions
des e´quations de diffusion, en incluant soit uniquement la somme des contributions EM, soit
e´galement la contribution des muons.
En effet, dans les expe´riences de grandes gerbes, l’e´nergie est d’abord estime´e graˆce aux
densite´s late´rales de particules, et les expressions analytiques simplifient cette estimation.
L’inconve´nient de ces parame´trisations, cependant, est l’absence de prise en compte de fac-
teurs auxquels certains de´tecteurs sont tre`s sensibles, comme les temps d’arrive´e des particules
et leur e´nergie.
De´veloppement longitudinal
Les mesures du Fly’s Eye ont permis de parame´trer ces distributions. A la formule de Grei-
sen (e´q. 4.2) on pre´fe`re celle de Gaisser-Hillas
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ou encore la fonction Gamma [30].
Outre la profondeur du maximum ﬃ   , un parame`tre important est le taux d’e´longation



, qui vaut environ 78 g/cm  par de´cade pour les gerbes EM, est corrige´ par un facteur     
pour les gerbes hadroniques, et est identique pour les noyaux quels qu’ils soient. Les valeurs de
ﬃ
  en fonction de l’e´nergie selon plusieurs mode`les sont pre´sente´es sur la Fig. 4.10.
De´veloppement late´ral
Rappelons que les de´viations proviennent :
 de la diffusion coulombienne multiple des e´lectrons dans la composante EM ;
 de l’impulsion transverse des pions, puis des muons produits ensuite, les plus e´loigne´s de
l’axe provenant des interactions les plus e´leve´es en altitude.
Bien que les gerbes s’e´tendent sur plusieurs kilome`tres carre´s, la densite´ de particules est
forte pre`s de l’axe. En partant d’un primaire de 10
   
GeV, les particules d’e´nergie supe´rieure a`
10  GeV ne sont pas e´carte´es de plus de quelques centime`tres.
La majorite´ des particules sont EM pre`s du cœur de la gerbe alors que ce sont des muons a`
plus longue distance.
Le nombre de particules d’une nature donne´e parvenant au sol est appele´ taille.
Voyons quelques expressions (Tab. 4.2) utilise´es pour la parame´trisation des distributions
late´rales de particules. La notion d’aˆge, utilise´e surtout pour les gerbes EM, existe implicitement
a` travers le coefficient   des expe´riences de grandes gerbes.
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Fig. 4.10: Position du maximum en fonction de l’e´nergie, de la nature de la particule primaire, et du
mode`le conside´re´ [184, 185].
Les conditions locales qui influent le de´veloppement des gerbes ou leur mesure sont notam-
ment l’altitude d’observation, le champ magne´tique terrestre, la tempe´rature, la pression et la
densite´.
La longueur d’atte´nuation relie les densite´s a`    a` celles a`

. Elle de´pend du lpm, donc de
%
.
Elle a permis a` Akeno de donner des estimations de sections efficaces.
Sauf pour la distribution d’Haverah Park, l’inte´gration donne le nombre d’e´lectrons, et de la`
une contrainte sur les exposants, obtenus par minimisation.
Interactions
La signature de nouveaux phe´nome`nes directement dans les gerbes elles-meˆmes est de´licate.
A moins de se trouver en altitude ou` les e´nergies sont encore suffisamment e´leve´es, seuls des
comportements ge´ne´raux peuvent eˆtre de´duits. Ainsi, la collaboration KASCADE a fait des
e´tudes statistiques sur l’influence des parame`tres et des mode`les sur les gerbes atmosphe´riques
[185].
De´veloppements
Au vu de ce qui a e´te´ de´crit sur les gerbes atmosphe´riques, quelles sont les inconnues qui
subsistent et justifient la continuation des e´tudes sur ce sujet ?
 la connaissance insuffisante des processus intervenant a` haute e´nergie ;
 le peu de pre´dictions des densite´s de particules loin de l’axe ;
 la mesure difficile des densite´s proches pour les plus hautes e´nergies
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Tab. 4.2: Distributions late´rales de particules charge´es (    
	  ,   = 4000 m,    = 800 m) et de muons
selon les formules et les expe´riences.
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Tab. 4.3: Relations entre les tailles, l’e´nergie et les densite´s     .
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 des noyaux lourds sont sugge´re´s par les mesures du Fly’s Eye (les gerbes sont peu pro-
fondes). La difficulte´ astrophysique d’expliquer la propagation d’une telle proportion de
ces noyaux aux e´nergies mesure´es autorise a` remettre en question les mode`les utilise´s.
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5. SIMULATIONS DE GERBES ET APPLICATIONS
Ce chapitre pre´sente le travail de simulation re´alise´. L’objectif que nous tentons d’atteindre
est de parvenir a` la meilleure interpre´tation des signaux qui parviendront aux de´tecteurs de
l’Observatoire Pierre Auger. Cependant, les calculs complets de de´veloppement des gerbes sont
de´licats en raison des difficulte´s qui affectent les deux composantes principales
 la composante e´lectromagne´tique (EM) demande beaucoup de temps de calcul et de place
en me´moire et sur disques,
 la composante hadronique est mal connue.
Pour progresser, nous devons donc utiliser des mode`les simplifie´s, approfondir la
compre´hension des gerbes de plus basse e´nergie, ou encore proposer de nouvelles me´thodes
de calcul. La simulation comple`te d’une seule gerbe de haute e´nergie e´tant fastidieuse, l’utilisa-
tion intensive de plusieurs d’entre elles pour les e´tudier l’est d’autant plus, et il serait e´galement
avantageux de disposer de me´thodes de calcul rapides.
Nous verrons d’abord quelles observables de´duire de calculs rapides, soit en calculant les
gerbes de tre`s haute e´nergie avec le thinning, soit en ge´ne´rant des distributions analytiques.
Comme dans ce dernier cadre, une approche a e´te´ amorce´e, consistant a` appeler des sous-gerbes
pre´-calcule´es par des programmes plus souples, nous pre´senterons les difficulte´s que pose cette
approche.
Nous regarderons ensuite les tendances pre´sente´es par les gerbes provoque´es par des pho-
tons de haute e´nergie n’ayant pas subi de conversion magne´tique, compare´es a` celles des protons
ou noyaux de fer. Pour terminer cette partie consacre´e aux effets mesurables ou non des gerbes,
nous nous inte´ressons a` la discernabilite´ des muons positifs et ne´gatifs. La de´termination de
la nature des rayons cosmiques primaires e´tant de´licate, toute indication supple´mentaire est en
effet bienvenue.
A un moment ou` la conception de l’expe´rience e´tait encore partiellement ouverte, il a e´te´
sugge´re´ qu’un maillage carre´ du re´seau plutoˆt qu’hexagonal permettrait d’ame´liorer l’efficacite´
de de´tection de l’Observatoire Pierre Auger. A la suite de ces questions, nous avons effectue´
quelques e´tudes afin de comparer les deux configurations. Comme une des approches de ce
proble`me a utilise´ le code de simulation AGAsim, nous pre´senterons auparavant la me´thode de
reconstruction employe´e a` partir de ce programme.
La me´thode de reconstruction utilise´e e´tant alors tre`s grossie`re, nous nous sommes pose´ la
question de fac¸on plus ge´ne´rale, en l’appliquant notamment aux autres de´tecteurs de grandes
gerbes que sont ou furent AGASA, Volcano Ranch, Yakutsk et Haverah Park.
Dans l’objectif initial d’estimer le bruit de fond, nous pre´sentons les re´sultats de quelques
calculs visant a` retrouver ou estimer celui-ci.
CORSIKA
CORSIKA [189] est un code de simulation initialement e´crit pour le re´seau KASCADE
(expe´rience sensible aux primaires d’e´nergies de l’ordre du million de GeV, dans la re´gion
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du premier genou). La composante EM peut y eˆtre calcule´e soit de fac¸on de´taille´e graˆce au
code EGS4 (adapte´ a` l’atmosphe`re et aux tre`s hautes e´nergies), soit de fac¸on rapide avec les
formules NKG (e´q. 4.3). En constante ame´lioration, CORSIKA inclut actuellement le choix
entre les mode`les DPMJET, HDPM, QGSJET, SIBYLL et VENUS ( ' 4.3.3). Nous avons utilise´,
lorqu’il n’est pas fait mention du contraire, l’option QGSJET (Quark Gluon String + Jets). Cette
pre´fe´rence a e´te´ motive´e par le bon accord des distributions de pseudo-rapidite´ aux e´nergies les
plus e´leve´es ( ﬁ        GeV) atteintes a` Fermilab et une bonne cohe´rence dans la re´gion
d’extrapolation. La description des interactions nucle´on-noyau et noyau-noyau, l’articulation
en fonction de la trajectoire du Pomeron, les processus durs et mous, restent homoge`nes et
proches des arguments de Gribov-Regge.
Le thinning, me´thode qui consiste a` e´viter de suivre individuellement toutes les particules
en affectant un poids statistique a` quelques-unes d’entre elles, y est e´galement incorpore´. Cette
me´thode est pratique pour re´aliser des estimations rapides des proprie´te´s des gerbes, cepen-
dant, en particulier a` grande distance des axes des gerbes, elle est la source de fluctuations
syste´matiques importantes. La fraction de thinning de´finit, pour chaque interaction, la frac-
tion d’e´nergie en-dessous de laquelle les particules sont regroupe´es. La Tab. 5.1 montre les
intervalles typiques que prennent les poids des particules selon le thinning applique´. Ces poids
e´leve´s ont surtout une influence pour les particules les plus e´loigne´es de l’axe.
fraction de thinning
Particule        

photon 4 M

25 G 6 k  70 M 50  0.3 M
e´lectron 1 M

1 G 30 k  12 M 40  0.5 M
muon 0.3 M  20 M 2 k  0.2 M 10  4 k
hadron 3 M  40 M 5 k  1 M 30  15 k
Tab. 5.1: Poids moyen (sur l’ensemble des particules d’une gerbe) des particules selon leur nature et le
thinning (k =      , M =      , G =      ).
Basses e´nergies
Au-dessous d’une centaine de GeV, CORSIKA fait appel a` une routine de simulation d’inter-
actions hadroniques a` basse e´nergie appele´e GHEISHA. Cette routine comporte des limitations,
pouvant conduire a` des erreurs de 6 % sur la conservation de l’e´nergie ou de la charge.
Pre´cautions a` prendre lors d’une simulation
Lors de l’utilisation d’un code, plusieurs parame`tres doivent eˆtre de´finis, outre ceux
de´finissant la particule primaire (nature, e´nergie, angle d’incidence) :
 les premiers sont lie´s au site de de´tection. Ainsi l’altitude de de´tection est de´terminante.
En particulier aux e´nergies de plusieurs dizaines ou centaines de EeV, le maximum de
la gerbe se trouve alternativement au-dessus et au-dessous de cette altitude, selon que le
de´tecteur est situe´ au niveau de la mer ou a` 1400 m d’altitude. Vient ensuite le champ
ge´omagne´tique local [190], qui va influencer la propagation a` la fois de la particule pri-
maire et de celles composant la gerbe. Plus de´licates sont les caracte´ristiques locales de
l’atmosphe`re ;
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 les suivants sont lie´s au de´tecteur, et de´finissent quelles particules doivent eˆtre suivies ou
non. Comme Auger de´tectera les e´lectrons et photons a` partir du MeV, il est a` la fois
superflu de prendre en compte ceux d’e´nergie infe´rieure, et dangereux de prendre une
valeur supe´rieure (en l’occurrence, les tailles de photons et d’e´lectrons sont divise´es par
3 lorsque la coupure est effectue´e a` 15 MeV) ;
 enfin, des parame`tres propres a` l’application de´sire´e, comme le thinning applique´ ou l’al-
titude d’injection ou de premie`re interaction.
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5.1 Calculs rapides
5.1.1 A fraction de thinning e´leve´e
Ces simulations, pour lesquelles une fraction de thinning de     a e´te´ utilise´e, ont e´te´
re´alise´es pour une varie´te´ de particules primaires (gammas, protons et fer), d’angles d’incidence
(de    a` % %   ) et d’e´nergies initiales (de   a`      GeV), 100 gerbes e´tant simule´es a` chaque
fois et les observables e´tant :
 les tailles de photons, e´lectrons et muons ;
 la profondeur du maximum de de´veloppement et la taille e´lectronique correspondante ;
 les densite´s late´rales de photons, e´lectrons et muons,
ainsi que leurs fluctuations.
Alors qu’il semble possible d’exploiter l’information donne´e par les gerbes individuelles
dans le cas des deux premiers points, cela est impossible pour le dernier a` cause du thinning.
Tailles, maximum de de´veloppement
Sur la Fig. 5.1 sont repre´sente´es, en fonction de l’e´nergie et de la nature du primaire, les
tailles (en photons, e´lectrons et muons) des gerbes au niveau du sol (a` 1400 m d’altitude), ainsi
que les corre´lations entre tailles d’e´lectrons et de muons. Les gerbes a`   %   ont e´te´ repre´sente´es
pour de´passer le maximum de de´veloppement dans tous les cas.
L’e´volution des tailles de muons en fonction de l’e´nergie nous montre la gradation attendue
noyaux/protons/gammas. L’e´volution avec l’e´nergie du rapport entre hadrons et gammas n’est
pas tre`s sensible, cependant nous verrons, au ' 5.2, que la situation semble diffe´rente pour les
densite´s a` distance de l’axe
Regardons l’e´volution des observables longitudinales que sont la profondeur du maximum
ﬃ
  et le nombre d’e´lectrons dans la gerbe     a` ce maximum (Fig. 5.2). Les photons
engendrent une augmentation du taux d’e´longation, due a` l’effet LPM ( ' 2.2.4). Le nombre
d’e´lectrons au maximum est stable en fonction du primaire.
Distributions longitudinales
Pour une gerbe donne´e, l’aˆge longitudinal  se calcule a` partir de la profondeur du maximum
et du nombre d’e´lectrons a` cette profondeur. Nous avons reporte´ (Fig. 5.3) le rapport   ﬀ    en
fonction de  . Les points sont disperse´s pour les valeurs de    car la gerbe n’a pas atteint
son maximum et l’estimation de celui-ci est impre´cise. Ceci se produit en particulier pour les
photons, pour lesquels le maximum de de´veloppement est tre`s profond.
Distributions late´rales
Quel que soit le maillage utilise´ dans un re´seau, l’e´chantillonnage des gerbes se fait surtout
a` distance du cœur, a` une distance de l’ordre de la moitie´ de l’espacement moyen entre les
de´tecteurs du re´seau. Ainsi pour Auger, ou` les cuves d’eau sont se´pare´es de 1.5 km, la distance
la plus fre´quente entre le pied de la gerbe et le de´tecteur le plus proche est de 750 m. Pour
l’analyse des donne´es, la connaissance pre´alable des densite´s attendues a` ces distances est donc
capitale.
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Fig. 5.1: Tailles des gerbes incline´es de     en fonction de l’e´nergie et de la nature du primaire, calcule´es
avec une fraction de thinning de     , et de´tecte´es a` 1400 m d’altitude. Trait plein = photons,
trait discontinu long = protons, trait irre´gulier = noyaux de fer. Les e´carts a` 1  sont repre´sente´s
en trait fin.
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Fig. 5.2:     et    de gerbes incline´es de     en fonction de l’e´nergie et de la nature du primaire,
calcule´es avec une fraction de thinning de     . Trait plein = photons, trait discontinu long =
protons, trait irre´gulier = noyaux de fer. Les e´carts a` 1  sont repre´sente´s en trait fin.
A fraction de thinning de    , cependant, les fluctuations sont e´normes et n’ont pas de
sens. La diminution du facteur de thinning ou la prise en compte de la moyenne sur une cen-
taine de gerbes permettent certes d’obtenir des valeurs plus re´alistes ou de converger vers une
distribution moyenne, ne´anmoins ne re´pondent pas au besoin de statistique (a` temps de calcul
e´gal).
5.1.2 Parame´trisation des gerbes EM
La parame´trisation des distributions de densite´ late´rales ou longitudinales des gerbes doit
bien suˆr reproduire les valeurs moyennes, mais e´galement les fluctuations d’une gerbe a` l’autre.
L’estimation des fluctuations doit donc commencer par les gerbes EM pouvant eˆtre calcule´es
comple`tement, c’est-a`-dire au-dessous de  
"
GeV.
Basse e´nergie
Les questions qui se posent, au vu de la ge´ne´ration comple`te de plusieurs gerbes d’e´nergies
identiques, sont :
 quelle est la corre´lation entre les tailles d’une gerbe et les densite´s pre`s de son axe ?
 quelle est la corre´lation entre les densite´s pre`s de l’axe et celles a` distance ?
 lorsqu’elles existent, ces corre´lations sont-elles valables ou applicables lorqu’on ne
se´lectionne que les particules EM situe´es dans une certaine tranche d’e´nergie ?
Age local
L’aˆge d’une gerbe controˆle la plus ou moins forte de´croissance des densite´s de particules en
fonction de la distance au centre. Ainsi, la distribution d’une gerbe jeune est peu e´tendue donc
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Fig. 5.3: Corre´lation entre le rapport     et l’aˆge longitudinal des gerbes   , pour des primaires p, Fe et
 
, d’e´nergies comprises entre  

et
 
   
GeV.
fortement de´croissante, celle d’une gerbe plus vieille moins. Cette proprie´te´ est exprime´e par la
de´pendance en  ou en   des distributions late´rales ( ' 4.4).
Le parame`tre d’aˆge local (LAP) caracte´rise le profil d’une distribution late´rale par rapport
a` celle de NKG, en des lieux situe´s a` diverses distances du cœur de la gerbe. The´oriquement,
ce LAP doit eˆtre e´gal a` l’aˆge longitudinal. La diffe´rence refle`te alors l’e´cart avec NKG. Avec
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La densite´ late´rale a` grande distance sera alors d’autant plus faible que l’aˆge local sera infe´rieur
a` l’aˆge longitudinal. En appliquant cette formule aux distributions analytiques de´ja` mentionne´es
(Fig. 5.4), on voit que la plupart des expe´riences (Akeno, Volcano Ranch, Yakutsk) supposent
une densite´ late´rale importante a` grande distance, alors que pour AGASA la dernie`re situa-
tion est en faveur de faibles densite´s, tendance que les calculs de Lagutin ([162], Fig. 5.4 (f))
corroborent.
En pratique, que ce soit sur des densite´s late´rales ou des re´sultats de simulations, ce calcul
est de´licat, car les densite´s doivent eˆtre calcule´es sur des intervalles larges de distance.
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Fig. 5.4: Parame`tre d’aˆge local calcule´ pour diffe´rentes distributions analytiques (Tab. 4.2). La collabo-
ration Akeno a effectue´ des mesures entre 30 et 300 m [192] dont le comportement est similaire
a` NKG+Lagutin (h).
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Ame´lioration
Les simulations sont limite´es par l’espace disque et, surtout, le temps de calcul. Les solutions
qui se pre´sentent pour permettre une meilleure prise en compte de ces distributions a` distance
sont :
 une me´thode de thinning plus performante, qui se concentre sur les particules au-dela` de
100 m [193], de´ja` imple´mente´e dans le code AIRES ;
 l’utilisation de bibliothe`ques de gerbes pre´calcule´es de plus basse e´nergie.
5.1.3 Appel de bibliothe`ques
Afin de proposer une alternative aux gerbes d’e´nergie extreˆme calcule´es par la me´thode
du thinning, nous avons tente´ d’appliquer une nouvelle me´thode pour leur ge´ne´ration. Cette
me´thode s’e´tant ave´re´e difficile a` mettre en œuvre, nous en pre´sentons ne´anmoins les avantages
et les inconve´nients, dans l’espoir que les proble`mes pose´s puissent eˆtre re´solus ulte´rieurement.
Cette nouvelle approche est motive´e par
 la difficulte´ d’exploiter les densite´s late´rales de particules des gerbes calcule´es en appli-
quant le thinning ;
 le besoin de ge´ne´rer des gerbes plus rapidement ;
 la connaissance insuffisante de la production multiple a` haute e´nergie, exigeant flexibilite´
dans les modifications ;
 une application imme´diate au calcul de la composante fluorescente.
La me´thode propose´e est de se´parer la simulation en deux parties (Fig. 5.5), l’une de basse
e´nergie (ensemble de sous-gerbes) calcule´e avec CORSIKA, relativement stable par rapport aux
mode`les d’interactions hadroniques, et l’autre de haute e´nergie (qu’on appellera programme
pilote (Omega)), plus souple.
CORSIKA
"Omega"
E = 10  GeV
primaire
6
rayon cosmique
Fig. 5.5: Appel de sous-gerbes. Au-dessus d’une e´nergie donne´e (    GeV par exemple).
Le calcul complet de sous-gerbes permet d’e´viter les effets du thinning. Un des inte´reˆts e´tant
le gain de temps de calcul et d’espace disque, seul un ensemble limite´ de telles sous-gerbes
est calcule´ pre´alablement, mais leurs caracte´ristiques permettent d’e´chantillonner la gamme
des particules issues du programme pilote (l’e´nergie, l’altitude et la direction des particules
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produites sont e´chantillonne´es), la nature (pions charge´s) devant e´galement eˆtre prise en compte
ainsi que, ulte´rieurement, la date de production. Une statistique d’une centaine de gerbes est
ensuite ne´cessaire pour chaque e´chantillon, les proprie´te´s moyennes servant a` l’interpolation.
Le tirage consiste alors en la contraction ou la dilatation d’une gerbe choisie ale´atoirement dans
les e´chantillons aux bornes.
Cette approche posse`de e´galement un inte´reˆt pour le calcul du de´veloppement longitudinal,
dont seule la composante e´lectronique est utile en termes de de´tection.
Programme pilote (Omega)
Ce code inclut :
 pour les re´actions entre hadrons, des parame´trisations de´duites des donne´es les plus
re´centes provenant des acce´le´rateurs ;
 un mode`le d’interaction entre noyaux plus re´aliste que la superposition habituellement
utilise´e (mode`le d’abrasion-e´vaporation) ;
 le calcul analytique de la composante EM.
Sous-gerbes et liaison
En ne tenant compte que de la composante hadronique, une gerbe ge´ante est obtenue par
superposition de plusieurs gerbes de plus basse e´nergie, car les hadrons (majoritairement des
pions) restent fortement collime´s aux hautes e´nergies (  ﬀ   
    ).
La liaison peut alors s’effectuer, soit en appelant les sous-gerbes ou leurs proprie´te´s depuis
le programme pilote, soit en superposant plusieurs sous-gerbes de fac¸on statistique. La seconde
me´thode est plus rapide, cependant est limite´e a` certaines applications.
Proble`mes
Le premier inconve´nient de cette approche vient du de´veloppement EM qui n’est effectue´
qu’analytiquement :
 seuls les e´lectrons et positrons y sont de´crits (pas les photons, quoique l’on puisse y
reme´dier). Or dans Auger, le signal induit par les photons de´passe celui des e´lectrons et
positrons (Fig. 5.13) ;
 les proprie´te´s plus fines des e´lectrons (e´nergie, temps de production) sont inconnues. En
supposant que les photons soient connus, la photoproduction ne pourrait pas leur eˆtre
applique´e.
Le second proble`me est celui de la superposition des sous-gerbes EM. En supposant le
premier inconve´nient re´solu, la diffusion multiple des particules EM excentre les distributions.
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5.2 Photons et hadrons primaires
Bien que le champ ge´omagne´tique agisse sur la majorite´ des photons de haute e´nergie par-
venant a` proximite´ de la terre pour donner des paires 
	

 [194], cette e´tude a pour objet de voir
a` quel point la discrimination entre photons et hadrons primaires qui n’auraient pas subi cette
conversion magne´tique est affecte´e, d’une part par l’effet LPM (Landau, Pomeranchuk, Migdal
( ' 2.2.4)) qui re´duit les sections efficaces de bremsstrahlung et de production de paires, d’autre
part par l’augmentation de la section efficace de photoproduction et donc de la proportion de
muons dans ces gerbes.
Nous comparons donc les densite´s late´rales de muons et d’e´lectrons des gerbes provoque´es
par des protons, des noyaux de fer et des gammas. La question de l’enrichissement en muons
des gerbes induites par les gammas s’e´tait de´ja` pose´e dans les anne´es 80 [195], a` la suite
d’e´ve´nements en provenance de Cyg X-3, a` des e´nergies bien moindres cependant.
La comparaison des densite´s late´rales de muons et d’e´lectrons est-elle pertinente ?
 pour les primaires hadroniques, les densite´s sont de´ja` comparables auparavant.
L’e´volution de la distribution late´rale est-elle si diffe´rente pour les photons avec LPM ?
 les fluctuations artificielles dues au thinning subsistent dans ces calculs ;
 la distance a` partir de laquelle cette pre´dominance survient, et les densite´s correspon-
dantes, sont-elles susceptibles d’induire un de´clenchement (trigger) ?
5.2.1 Sections efficaces
Nous avons d’abord recalcule´ les sections efficaces de bremsstrahlung, de production de
paires

	


, et de photoproduction  -p et  -air.
Interactions EM
Le calcul des sections efficaces de bremsstrahlung et de cre´ation de paires, modifie´ pour
tenir compte de l’effet LPM, est base´ sur l’article de Nishimura [160].
Photoproduction
La section efficace de photoproduction  -air est calcule´e a` l’aide de [189], le dernier point
expe´rimental [196] n’e´tant qu’a`           GeV,
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Nous obtenons donc l’e´volution relative des deux sections efficaces aux tre`s hautes e´nergies
(Fig. 5.6), qui se croisent a` quelques centaines de EeV.
5.2.2 Influence
La transposition du comportement des sections efficaces aux observables des gerbes a e´te´
e´tudie´e a` l’aide de simulations a` fraction de thinning de     avec CORSIKA. Pour chaque
primaire gamma, proton et noyau de fer, une statistique de 10 gerbes a e´te´ ge´ne´re´e et utilise´e.
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Fig. 5.6: Sections efficaces de production de paires, de bremsstrahlung, de photoproduction   -p et   -
air, repre´sente´es en fonction de l’e´nergie des photons dans le re´fe´rentiel du laboratoire. Nous
observons qu’a` partir de  
 
 GeV la section efficace de photoproduction se rapproche de celle
de cre´ation de paires.
Meˆme si le rapport des tailles de muons et d’e´lectrons, d’un primaire a` l’autre, ne pre´sente
pas de diffe´rence majeure en raison de la forte contribution des particules proches de l’axe (Fig.
5.8 (a)), nous nous sommes inte´resse´s aux densite´s a` grande distance de l’axe (Fig. 5.7). Nous
notons ainsi (Fig. 5.8 (b)) qu’a` distance de l’axe de la gerbe, ou` les densite´s e´lectroniques et
muoniques sont faibles, la distinction entre gammas et hadrons s’atte´nue. Il est certain que le
thinning contribue aux fluctuations pre´sentes sur cette figure. Cependant, le rapport moyen de
densite´s est au plus de 2 ou 3.
Les densite´s late´rales de muons et de particules EM deviennent comparables, mettant a
priori en cause l’habituelle discrimination entre photons, protons et noyaux. Cependant, d’autres
indices tels que l’augmentation de la profondeur du maximum par les de´tecteurs de fluorescence
ou la mesure du temps de monte´e du signal sur les cuves ˇCerenkov, devraient permettre de
re´soudre cette inconnue.
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Fig. 5.7: Distributions late´rales d’e´lectrons et de muons pour des photons et protons primaires. 10
gerbes a` thinning de     ont e´te´ calcule´es pour chaque primaire. Leurs densite´s late´rales sont
repre´sente´es par des points et la moyenne par un trait continu. A partir de 2 km les fluctuations,
en grande partie introduites par le thinning, limitent les possibilite´s d’interpre´tation.
5.3 Champ magne´tique terrestre et particules charge´es
Le champ magne´tique terrestre courbe les trajectoires des particules charge´es et influe ainsi
sur le de´veloppement des gerbes. Alors que nous avions entame´ une e´tude sur des gerbes
d’e´nergies accessibles au PAO, donc calcule´es avec thinning, nous avons pre´fe´re´ regarder, plus
en de´tail, des gerbes comple`tes de plus basse e´nergie. En effet, le thinning a tendance a` igno-
rer l’existence de particules individuelles de basse e´nergie, or ce sont celles qui sont le plus
affecte´es par le champ magne´tique.
L’inte´reˆt d’une telle e´tude e´tant son application au PAO, nous avons utilise´ la valeur du
champ magne´tique au site argentin [190] (         %   ,         %   , soit   % %   ).
Comme les effets attendus sont tre`s sensibles a` la direction du champ magne´tique (Fig. 5.9),
les re´sultats pour un champ dont l’orientation est proche de la verticale (en Europe) sont inap-
plicables a` un champ plus proche de l’horizontale (en Argentine). L’application concre`te qui
pourrait eˆtre envisage´e serait, dans le cas de l’influence maximale du champ sur les gerbes, la
de´termination de la composition.
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Fig. 5.8: Rapport entre les densite´s de muons et celles d’e´lectrons pour des primaires photons (cercles),
protons (carre´s) et noyaux de fer (triangles). Une densite´ de 100 e´lectrons par m  est la va-
leur maximale qu’on peut attendre d’une gerbe de  
   
GeV a` 1 km de distance du cœur. (a)
Se´paration des deux composantes pre`s du cœur. (b) Distinction plus difficile a` grande distance
et faible densite´.
La premie`re question qui se pose est celle des observables a` conside´rer, de fac¸on absolue,
mais aussi dans le cadre du PAO car celui-ci ne posse`de a prori aucune sensibilite´ a` la charge
des particules des gerbes.
Centres de gravite´
Nous avons d’abord calcule´ le centre de gravite´ des particules parvenant au sol, ceci pour
chaque type de particule charge´e (   	 ,    ,  	 ,   ). L’e´cart ou non des barycentres positifs (    	  ,


	
 ) par rapport aux ne´gatifs (      ,     ) sera notre premie`re indication d’une influence du
champ magne´tique. Nous introduisons ainsi, tant pour les muons que pour les e´lectrons, les
normes
 
 
,
 
  et phases    ,     des vecteurs    
	


 



et



	






.
Nous regardons dans un premier temps si
 
 ou
 
  sont significatives, puis si    et    
sont corre´le´es a` la direction incidente    ou pas. En particulier, pour les gerbes qui se propagent
le long de l’axe du champ,     et     doivent prendre des valeurs ale´atoires,
 
  et
 
  ne
signifiant alors rien.
Le champ ge´omagne´tique utilise´ e´tant plus proche de la configuration pre´sente´e sur la Fig.
5.9 (c) que (b), nous nous attendons, pour les directions d’incidence des rayons cosmiques
primaires proches de la verticale, a` une valeur fixe de     ou     .
Une premie`re estimation du comportement de ces variables, a` partir de gerbes provoque´es
par des hadrons de 0.1 a` 100 EeV, mais calcule´es a` des fractions de thinning de    ou  

,
a re´ve´le´ des valeurs de
 
 atteignant 200 m. L’effet se re´ve`le maximal pour les gerbes de plus
basse e´nergie provoque´es par des noyaux de fer, ce qui se conc¸oit en raison de la contribution de
muons de plus basses e´nergies, soumis plus longuement au champ magne´tique, les noyaux in-
teragissant plus haut que les protons. Cependant, pour nous affranchir de l’influence du thinning
sur ces observables (la tendance a` e´carter ou non les composantes selon qu’on diminue ou aug-
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Fig. 5.9: (a) Directions du champ ge´omagne´tique en Europe et en Argentine. (b) Quand le champ
magne´tique est vertical, les composantes positives et ne´gatives sont se´pare´es suivant une di-
rection de´pendant de l’angle azimutal d’arrive´e des gerbes. (c) Lorsque le champ est horizontal,
la se´paration s’effectue le long d’un axe donne´, nord-sud ou est-ouest par exemple.
mente la fraction utilise´e), nous sommes descendus a` des e´nergies de   GeV, pour lesquelles
le de´veloppement complet peut eˆtre simule´.
  GeV
Une premie`re observation est l’absence de corre´lation de la phase des barycentres
e´lectroniques     avec l’angle azimutal injecte´. Bien qu’ils soient plus le´gers, les e´lectrons ont
des trajets plus courts et des de´viations nombreuses dues a` la diffusion coulombienne multiple,
compare´s a` ceux des muons.
Faute de pouvoir de´duire une information des e´lectrons, nous avons poursuivi les calculs en
supprimant l’option EGS4 (de´die´e au calcul explicite de la composante EM) dans CORSIKA.
De cette fac¸on, un facteur proche de 100 en temps de calcul et en espace disque est gagne´,
les informations utiles re´colte´es e´tant identiques. Pour re´duire partiellement le temps de cal-
cul, nous avons e´galement augmente´ l’altitude d’observation a` 3000 m. Par homothe´tie, notons
cependant que l’e´cart observe´ peut eˆtre infe´rieur a` celui qui serait observe´ plus bas.
Commenc¸ons par ge´ne´rer un millier de gerbes a` des angles azimutaux ale´atoires, mais a`
angle ze´nithal fixe´ (Fig. 5.10). Avant tout, nous remarquons sur cette figure que les fluctuations
sont supe´rieures pour les protons que pour les noyaux de fer, dues aux fluctuations du point de
de´part. L’e´cart moyen infe´rieur pour les protons que pour les noyaux de fer se comprend par le
nombre infe´rieur, l’e´nergie plus e´leve´e et l’altitude plus basse des muons produits :
 pour




 
, la de´pendance en angle azimutal est faible. La direction des barycentres est
alors a` 90 degre´s de la direction incidente, et ils sont e´carte´s d’une centaine de me`tres ;
 pour


% %
 
, les gerbes peuvent se trouver aligne´es avec le champ magne´tique. Dans ce
cas (           ), les barycentres ne sont ni aligne´s dans une direction pre´fe´rentielle, ni
e´carte´s d’une distance minimale.
Densite´s late´rales
La question suivante est de savoir si l’effet observe´ sur les barycentres se transpose sur les
densite´s late´rales. Pour cela, nous se´lectionnons une bande paralle`le et une bande perpendicu-
laire a` la direction du champ, sur lesquelles les distributions de particules sont projete´es.
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Fig. 5.10: Corre´lation entre le vecteur de´fini par les barycentres des muons positifs et ne´gatifs
&
 
	
 
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( et l’angle azimutal de la gerbe. La phase de ce vecteur est repre´sente´e en haut
et sa norme en bas, les protons primaires a` gauche et les noyaux de fer primaires a` droite.
Angles ze´nithaux de     et     .
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Nous utilisons pour cela des gerbes simule´es a` angle azimutal fixe (Fig. 5.11). Une premie`re
constatation est que l’e´cart entre les barycentres (de l’ordre de la centaine de me`tres) est
supe´rieur a` l’e´cart entre les maxima de distribution late´rale (de l’ordre de la dizaine de me`tres).
Cependant, le rapport des densite´s reste appre´ciable jusqu’a` quelques centaines de me`tres du
centre. Tout ceci suppose e´videmment que le centre ait e´te´ bien estime´ auparavant.
Muons / E = 1.e6 GeV ; theta = 35 deg ; phi = 0 deg
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Fig. 5.11: Moyennes, sur 1000 gerbes, des densite´s late´rales de muons projete´es sur chacun des axes Est-
Ouest (EO) et Nord-Sud (NS), a` l’inte´rieur de bandes de 100 m de part et d’autre. (a) Suivant
l’axe EO, densite´s de muons positifs et ne´gatifs. (b) Somme de tous les muons suivant les 2
axes EO et NS. (c) Rapport des muons positifs aux muons ne´gatifs le long des 2 axes. (d)
Moyenne et fluctuation de ce rapport suivant l’axe EO.
Distinction entre  
	
et   
Bien que dans Auger il soit hors de question de distinguer les muons positifs des ne´gatifs,
pourrait-on tout de meˆme voir une signature ? Nous avons a` cet effet regarde´ les temps d’arrive´e,
en chaque lieu de la gerbe, des deux composantes (Fig. 5.12).
Les fluctuations des temps d’arrive´e des particules sont supe´rieures a` la diffe´rence de par-
cours entre les deux zones, et peuvent difficilement donner une indication sur la charge.
L’observable a` e´tudier serait a` pre´sent l’ellipticite´ des distributions induite par cette
se´paration et son observabilite´.
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Temps moyen d’arrivee des muons (us)
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Fig. 5.12: Sur cette figure sont repre´sente´s les temps d’arrive´e des muons positifs et ne´gatifs, superpose´s
et soustraits, en fonction de leur position le long des axes de´ja` de´finis EO et NS.
Tendance a` haute e´nergie
Afin d’avoir une ide´e de l’e´volution de la situation aux e´nergies d’Auger, nous avons simule´,
en moindre statistique, quelques gerbes jusqu’a`   GeV, pour des primaires incidents proton
et fer. Nous les avons choisies a` incidence de



 
, et avons regarde´ la valeur moyenne de
l’e´cart entre les barycentres (Tab. 5.2).
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Tab. 5.2: Ecart moyen des barycentres des

	
et des

 pour des gerbes verticales (       ).
L’augmentation des e´nergies primaires ne semble pas augmenter la se´paration des deux
composantes. Ceci est certainement duˆ a` la meˆme raison qui “favorise” les noyaux de fer par
rapport aux protons, c’est-a`-dire l’e´nergie plus e´leve´e des muons implique´s qui affecte moins la
se´paration des composantes.
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Conclusion pour Auger
Les effets du champ ge´omagne´tique sur les particules charge´es semblent difficiles a` distin-
guer dans Auger :
 a`
 GeV, la distinction n’existe que jusqu’a` quelques centaines de me`tres, distance faible
compare´e a` l’e´chantillonnage ;
 a` plus haute e´nergie, cette distance diminue ;
 les de´tecteurs sont insensibles au signe de la charge des particules qui y parviennent ;
 l’e´cart temporel provoque´ par la diffe´rence de parcours ne domine pas les fluctuations de
l’ensemble, empeˆchant l’estimation indirecte de la charge.
Afin de calculer l’effet radio induit par les gerbes de diffe´rentes e´nergies [197], ces simula-
tions pourront eˆtre poursuivies cependant.
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Nous laissons a` pre´sent de coˆte´ la ge´ne´ration de gerbes au profit de leur utilisation. Nous
nous inte´ressons d’abord a` ce qu’il est possible de de´duire du re´seau de l’Observatoire Pierre
Auger, apre`s quoi nous poserons plus globalement le proble`me de la reconstruction a` partir des
donne´es d’un ensemble de de´tecteurs.
5.4 Proble`mes spe´cifiques a` Auger
De´tecteurs ˇCerenkov a` eau
Rappelons qu’a` la diffe´rence des expe´riences utilisant des scintillateurs, le signal n’est pas
directement proportionnel au nombre de particules charge´es des gerbes, mais, comme Haverah
Park, a` l’e´nergie des particules EM et au nombre de muons (e´q. 3.1). Il en est donc de meˆme de
l’inte´gration de la fonction de distribution late´rale.
5.4.1 AGAsim
AGAsim, de´veloppe´ par Pryke [66, 198], est un ensemble de programmes destine´ a` la simu-
lation des re´ponses des de´tecteurs aux particules incidentes. Il est constitue´
 de gensamp qui ge´ne`re un e´ve´nement (proprie´te´s des particules parvenant sur chaque
station) a` partir d’une ge´ome´trie de re´seau et d’une gerbe ;
 de detsim qui simule l’interaction des particules dans les cuves et suit les rayons lumi-
neux jusqu’aux photomultiplicateurs (PM) ;
 de elecsim qui convertit les PE en signaux e´lectriques.
Le signal inte´gre´ est alors proportionnel au nombre de photoe´lectrons (PE) parvenant aux PM.
La ligne du bas de la Fig. 5.13 nous montre la proportion de PE provoque´s par chaque nature de
particule. Malgre´ la pre´dominance nume´rique des photons, puis des e´lectrons (ligne du haut de
cette meˆme figure), le signal majoritaire provient donc des muons, a` hauteur d’environ 80 %,
ceci en raison de l’e´nergie des particules concerne´es (ligne du milieu).
Trigger de niveau 1
Le nombre d’e´lectrons correspondant a` un signal donne´ correspond alors a` la convolution
entre le nombre moyen de particules arrivant sur les cuves et leur efficacite´ de conversion en
PE. Un PE sera alors environ a` 70 % un photon, a` 20 % un e´lectron et a` 10 % un muon. Tel
qu’est de´fini elecsim, le trigger de niveau 1 (T1) de´clenche´ pour 100 PE l’est donc pour 20
e´lectrons re´partis sur 10 m  , soit 2   /m  , ou encore pour une dizaine de muons. Ces ordres de
grandeurs de densite´ de particules seront utilise´s au ' 5.4.2.
Direction d’arrive´e
Cette observable, mesure´e inde´pendamment des 2 autres (e´nergie et nature), est
the´oriquement e´galement la plus simple. Elle contient en re´alite´ 3 variables que sont l’angle
ze´nithal, l’angle azimutal et l’instant d’arrive´e du rayon cosmique.
En supposant un front de gerbe plan, l’estimation de l’angle d’incidence revient a` trouver le
plan qui correspond le mieux a` un ensemble de points a` 3 dimensions, ensemble de´fini par (en
x) les abscisses et (en y) ordonne´es des de´tecteurs et (en z) les temps d’arrive´e !  du front de
gerbe sur chaque de´tecteur.
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Fig. 5.13: Proportion du nombre et de l’e´nergie des particules arrivant sur les cuves, et du nombre de
photoe´lectrons produits par chacun des types de particules, en fonction de la distance au cœur.
Bien que les photons soient la composante pre´dominante du flux de particules parvenant sur
les cuves (figures du haut), les muons portent la plus grande e´nergie (figures du milieu) et
produisent donc le plus de photoe´lectrons (figures du bas). Comme le signal inte´gre´ est pro-
portionnel au nombre de photoe´lectrons, il est surtout sensible au nombre de muons.
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Malheureusement, le temps de trigger !  (de´termine´ sur chaque station graˆce a` la datation
GPS, lors de la validation par l’e´lectronique d’acquisition) est rarement corre´le´ avec le temps
d’arrive´e !  des premie`res particules du front de gerbe, car, et ceci en particulier loin du cœur
des gerbes, les particules arrivent disperse´es et plusieurs cycles d’horloge sont ne´cessaires avant
le de´clenchement de l’e´lectronique.
Les estimations de l’angle prs´ente´es au ' 5.4.2 ont e´te´ re´alise´es soit avec !  donne´ par la
simulation, soit avec
!

. Dans ce dernier cas, les fluctuations de l’angle ze´nithal atteignent plu-
sieurs degre´s (Fig. 5.19) et montrent la ne´cessite´ d’estimer autrement !  qu’a` partir de !  .
La prise en compte de la forme du signal est donc indispensable, ce qui peut s’effectuer en
calculant des grandeurs temporelles telles que (Fig. 5.14) !    , !   ou !   , repre´sentant chacune
une fraction du temps de monte´e du signal. Dans une e´tape ulte´rieure de reconstruction, il
t
t t t t0 10 50 90
S t t
Fig. 5.14: Temps d’arrive´e des premie`res particules (   ), de trigger (   ), a` 10, 50 et 90 %.
faudrait prendre en compte la forme non plane du front de gerbe [199], ainsi que l’e´paisseur
plus grande du front d’onde a` grande distance, ce qui suppose la connaissance de la position du
cœur.
Cœur, distributions late´rales et e´nergie
Une fois l’angle d’incidence obtenu, le second proble`me rencontre´ est l’estimation de la
position du cœur, dont l’influence sur l’estimation de l’e´nergie est capitale. Une me´thode simple
est de calculer le barycentre des diffe´rents signaux  
 
 


  

	




 


ﬃ
(5.2)
ou` le poids 	     est une fonction croissante de ces signaux. Une e´tude rapide semble montrer
que, dans la famille des 	      
 


, la valeur 

	 donne les meilleurs re´sultats (Fig. 5.15),
ce qui peut eˆtre duˆ a` la de´croissance en  

des densite´s.
L’e´nergie est finalement estime´e a` partir d’une fonction de distribution similaire a` celle de
Haverah Park
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Composition chimique
Les signatures de composition chimique sur les cuves sont :
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Fig. 5.15: Des distributions late´rales de type NKG (e´q 4.3) sont applique´es sur un re´seau hexagonal
de maillage de 1.5 km, puis sont affecte´es d’une erreur de 10 %. La distribution des e´carts
entre cœur injecte´ et cœur calcule´ est pre´sente´e pour 4 types de ponde´ration. Pour chaque
e´ve´nement, de 5 a` 20 points du re´seau sont utilise´s.
 la fraction de muons compare´e aux particules EM ;
 le temps de monte´e des signaux ( !    !    ou !    !    ).
5.4.2 Influence de la ge´ome´trie
A la suite d’une question pose´e au sein de la collaboration, nous avons compare´ [200]
les efficacite´s des maillages hexagonal et carre´. Cette e´tude, re´alise´e avec la me´thode de´crite
pre´ce´demment, a motive´ ensuite le besoin de regarder de plus pre`s la reconstruction des gerbes
( ' 5.5).
Pourquoi changer ?
Les gerbes les moins e´nergiques sont a` la fois les plus nombreuses et les plus difficiles a`
de´tecter. Or, nous cherchons en particulier a` obtenir une efficacite´ de re´seau quasiment parfaite a`
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
 
eV. A e´nergie donne´e, de plus, les gerbes verticales sont les plus de´licates. Enfin, les gerbes
dont le cœur arrive pre`s d’une des cuves (a` moins de 200 m) posse`dent deux inconve´nients
 le signal est vraisemblablement sature´ dans cette cuve “centrale”,
 les densite´s de particules a` grande distance sont tre`s faibles et peuvent ne pas de´clencher
les de´tecteurs.
Alternative
Le premier proble`me e´voque´ de´pend de l’e´lectronique des de´tecteurs (dynamique des si-
gnaux, conditions de saturation), cependant le second peut a priori eˆtre ame´liore´ en modifiant
la disposition des de´tecteurs (Fig. 5.16). De cette fac¸on, en conservant la surface totale et le
nombre de stations, les cuves seraient dispose´es de sorte a` former des carre´s de coˆte´ 1.4 km (au
lieu d’un espacement de 1.5 km entre les stations en configuration hexagonale).
Les stations les plus proches sont de´sormais moins nombreuses (4 au lieu de 6), cependant
les densite´s y sont plus e´leve´es, donc (1) le de´clenchement se produira avec plus de chances et
(2) les densite´s seront e´value´es avec moins d’erreur. Nous noterons par la suite H et C ces deux
configurations. Le but de l’e´tude qui suit est de de´passer cet a priori en appliquant certaines
gerbes en des points ale´atoires de chaque re´seau.
(e)
(a) (b)
(c)
(d)
Fig. 5.16: Maillages du re´seau H et C.
Quels crite`res ?
Pour l’estimation d’une efficacite´, deux e´tapes sont a` distinguer :
 la re´alisation du trigger et la non saturation (contraintes techniques) ;
 l’estimation des e´nergies a` partir des donne´es des de´tecteurs qui ont de´clenche´.
Meˆme si la premie`re e´tape peut eˆtre oublie´e ide´alement, on ne peut tenir compte des den-
site´s jusqu’a` un taux excessivement bas. De plus, les fluctuations croissent a` grande distance et
peuvent difficilement servir a` une estimation fiable des parame`tres primaires des gerbes.
L’e´tape incontournable est le tirage ale´atoire des gerbes sur les mailles d’un re´seau. En effet,
si la ge´ome´trie propose´e est avantageuse pour une certaine cate´gorie de gerbes et leur situation
par rapport au re´seau, il est ne´cessaire de tenir compte de la proportion de ces gerbes.
L’e´tude pre´sente´e ici essaie de tenir compte au mieux des conditions expe´rimentales, en ap-
pliquant les gerbes aux codes de simulation des cuves pre´sente´s a` la section pre´ce´dente ( ' 5.4.1).
Une autre e´tude, utilisant les donne´es des gerbes mesure´es a` Yakutsk [200], aboutit aux meˆmes
conclusions.
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Utilisation de MOCCA et AGAsim
Des codes de simulation des de´tecteurs ayant de´ja` e´te´ de´veloppe´s, les conditions
d’expe´rimentation ont pu eˆtre approche´es au mieux. La description pre´sente´e ici utilise des
gerbes (Tab. 5.3) ge´ne´re´es par les codes MOCCA ou AIRES, accessibles par le site Web de
Chicago [201].
Energie Z

niveau du sol Gerbe n  
(EeV) (   ) (g.cm    (mocrun xxx)
10. 1 0. 850. 9003
10. 1 55.2 870. 7055
13.6 1 4.6 870. 922
Tab. 5.3: Proprie´te´s des 3 gerbes utilise´es pour l’e´tude.
Nous ne nous servons que d’un faible nombre de gerbes dans cette e´tude, cependant chacune
est utilise´e plusieurs centaines de fois afin que son cœur tombe en divers points de la surface du
re´seau. Les re´ponses des de´tecteurs sont ensuite obtenues avec AGAsim.
Bien qu’il ne soit pas conseille´ d’utiliser chacune de ces gerbes plus de 5 fois, ce qui est
teste´ (dans un premier temps) est la fiabilite´ de la re´ponse du re´seau, pour une gerbe donne´e,
a` la position de cette gerbe. Cela montre les diffe´rentes estimations qui peuvent eˆtre faites de
la meˆme gerbe avec des configurations diffe´rentes. Bien suˆr, l’extension a` une plus grande
statistique de gerbes incidentes serait ensuite souhaitable.
Le code gensamp ( ' 5.4.1) lit le fichier de´finissant la ge´ome´trie C ou H, et choisit
ale´atoirement la position du cœur et l’angle azimutal de la gerbe. Ce code a e´te´ le´ge`rement
modifie´ pour ne tenir compte que des e´ve´nements contenus par le re´seau. Les codes detsim
et elecsim ( ' 5.4.1) sont ensuite applique´s. La saturation et le seuil y sont pris en compte im-
plicitement, car les densite´s trop faibles comme trop fortes ne de´clenchent pas (on pourrait tout
de meˆme conside´rer que l’existence d’une station sature´e constitue une information).
Triggers
Pour diffe´rencier les diffe´rentes gerbes simule´es, nous utilisons le parame`tre  qui repre´sente
la distance du cœur de la gerbe a` la station la plus proche. Nous comptons ensuite le nombre de
cuves qui ont de´clenche´ (T1 et T2 sont confondus dans ce contexte). Si ce nombre est infe´rieur a`
3, la condition de T3 est fausse, sinon elle est vraie. Les histogrammes des gerbes ge´ne´re´es sont
pre´sente´s sur la Fig. 5.17. Nous remarquons l’augmentation attendue de statistique avec  dans
un premier temps, puis sa redescente, les distances maximales e´tant 866 m pour H et 990 m
pour C. Nous avons e´galement repre´sente´, sur ces histogrammes, les e´ve´nements pour lesquels
la condition de T3 est fausse (zone hachure´e). Ensuite (Fig. 5.18), nous montrons le nombre
moyen de stations de´clenche´es en fonction de la distance au cœur et l’efficacite´ (proportion
de gerbes ayant re´alise´ un T3) que cela implique. Nous observons donc que pour  peu e´leve´,
le re´seau hexagonal re´pond peu aux gerbes incidentes, et a` ces distances le re´seau carre´ est
meilleur. Cependant, de`s que l’on augmente  , le re´seau hexagonal ne pose plus de proble`me,
alors que le carre´ commence a` en poser. Comme la statistique augmente dans cette re´gion, ces
inconve´nients deviennent d’autant plus critiques. L’efficacite´ globale est de 91 % pour H et de
78 % pour C.
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Fig. 5.17: Statistique des gerbes ge´ne´re´es (    ,     eV). La zone hachure´e repre´sente les gerbes n’ayant
pas de´clenche´ les de´tecteurs, et la zone en trait discontinu le comple´ment a` l’ensemble des
gerbes.
Bien entendu, le seuil de de´clenchement pre´sent dans les codes de simulations n’est pas
force´ment immuable et il suffirait de l’abaisser pour que les deux re´seaux de´clenchent de
manie`re e´quivalente. Cependant, le nombre moyen de stations touche´es (Fig. 5.18) indique que
le re´seau H est tout de meˆme le´ge`rement favorise´.
D’ou` vient le proble`me pose´ par le re´seau carre´ ? Principalement a` cause des configurations
(e) sur la Fig. 5.16. Dans ce cas, le cœur de la gerbe est assez proche (700 m) de deux stations,
mais e´loigne´e (1600 m) des deux suivantes, ce qui a tendance a` ne de´clencher que 2 stations.
Remarquons e´galement que l’avantage suppose´ de la configuration carre´e se retourne contre
elle en conside´rant la cate´gorie de gerbes dont le cœur est le plus distant des stations locales.
Reconstruction
Les re´sultats qui viennent d’eˆtre pre´sente´s ne concernent que le trigger. Ils donnent une
pre´fe´rence a` la configuration hexagonale (H) par rapport a` la carre´e (C), et ceci dans les cas
limites e´voque´s au de´part, a` savoir les gerbes les moins e´nergiques et les moins incline´es.
Elargissons a` pre´sent cette e´tude sur deux plans :
 l’e´ventail des e´nergies et directions d’arrive´e ;
 les crite`res de choix entre les deux ge´ome´tries propose´es.
Ces deux plans sont en partie corre´le´s, car, pour les gerbes de plus haute e´nergie ou e´carte´es de
la verticale, la question du trigger se pose de fac¸on moins cruciale et nous devons nous focaliser
plus sur l’estimation des parame`tres primaires.
Nous avons donc tente´ d’estimer les parame`tres primaires des gerbes tels que :
 l’angle ze´nithal ;
 la position du cœur et l’e´nergie (fonction des distributions late´rales et du cœur),
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Fig. 5.18: Comparaison des nombres de stations touche´es et des efficacite´s pour les deux ge´ome´tries
conside´re´es (triangles = configuration H, carre´s = configuration C).
selon les e´tapes de´crites au ' 5.4.1. La composition euˆt e´te´ une e´tape supple´mentaire.
L’estimation de l’angle d’incidence (Fig. 5.19) conduit a` des distributions plus larges pour
la configuration H que pour C. La largeur des distributions est due a` l’utilisation du temps
de trigger cense´ eˆtre fourni par l’e´lectronique, sans conside´ration de la forme du signal (voir
' 5.4.1).
Dans le cas des angles ze´nithaux faibles, l’estimation de l’e´nergie (Fig. 5.19) favorise C par
rapport a` H.
Conclusion
Cette e´tude favorise donc la configuration initiale (hexagonale). Elle est loin d’eˆtre
comple`te cependant. Un meilleur e´chantillonnage en e´nergies et angles d’incidence serait a`
re´aliser. Pour les plus hautes e´nergies, ou` le nombre de stations touche´es augmente, on peut
toutefois s’attendre a` ce que les deux ge´ome´tries soient comparables.
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Fig. 5.19: Estimation des angles ze´nithaux d’arrive´e a` l’aide des temps de trigger donne´s par AGAsim.
Sur chaque figure, les distributions pour 3 et 4 stations touche´es sont distingue´es.
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Fig. 5.20: Estimation des e´nergies incidentes. Sur chaque figure sont repre´sente´es les distributions ob-
tenues apre`s soit utilisation de l’angle reconstruit (Fig. 5.19), soit de l’angle re´el injecte´. La
mauvaise discernabilite´ des deux distributions dans chaque cas semble te´moigner du peu d’in-
fluence de l’estimation de l’angle sur celle de l’e´nergie.
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5.5 Reconstruction hors Auger
Les exemples de mauvaise interpre´tation des mesures re´alise´es par les re´seaux de de´tecteurs
ne manquent pas. Citons ainsi un e´ve´nement annonce´ a`    
 
eV [202], revu plus tard entre
  

 
et   
  
  
eV [203]. Watson [204] mentionne 17 gerbes d’e´nergie supe´rieure a`   
eV, dont 8 a` Sydney et 8 a` Haverah Park. Ce dernier chiffre a e´te´ re´vise´ a` 4, et les gerbes de
Sydney sont peu mentionne´es.
5.5.1 Ame´lioration de la recherche du cœur
Nous avons utilise´ a` la section pre´ce´dente une me´thode barycentrique pour estimer la posi-
tion du cœur (e´q 5.2). Pour affiner cette estimation rudimentaire, nous avons cherche´ le cœur des
gerbes a` partir de minimisations (a` l’aide de MINUIT) des fonctions de distributions late´rales.
En effet, le calcul des barycentres ne prend pas en compte certaines contraintes propres aux dis-
tributions late´rales des gerbes, comme l’existence d’une syme´trie cylindrique et la de´croissance
des densite´s en fonction de la distance au cœur.
Le principe est de retrouver, a` partir de points expe´rimentaux
 

 
 

 
et d’une fonction



ﬃ
 
 
 
 
, les parame`tres
 
 
 

et
 
  qui minimisent




 
 



 
 

ﬃ
 
 
 
 





 



 
 

 
En pratique, les parame`tres
 
 
 

contiennent le facteur de normalisation ainsi que les exposants
des fonctions de distributions late´rales. Une minimisation ne´cessite un point de de´part pour
ces parame`tres ainsi que pour les coordonne´es du cœur. Pour ces dernie`res, les barycentres
obtenus pre´ce´demment semblaient un point de de´part possible. En appliquant des facteurs de
ponde´ration divers (donc en changeant les points de de´part), il s’est ave´re´ que les re´sultats
obtenus avec MINUIT sont tre`s sensibles aux parame`tres initiaux. Les parame`tres retenus sont
donc ceux qui optimisent l’ensemble des minimisations.
5.5.2 Application aux autres expe´riences
Dans l’objectif d’un test de validite´ des me´thodes utilise´es, il e´tait naturel de l’appliquer aux
gerbes de plus haute e´nergie de´ja` rapporte´es. Le cas de la gerbe d’AGASA a e´te´ plus e´tudie´ que
les autres. Pour chaque expe´rience, nous avons utilise´ les fonctions ade´quates, mais sans suivre
force´ment la me´thode de chacune, le but e´tant d’appliquer les meˆmes crite`res a` chaque fois.
AGASA
Commenc¸ons par la gerbe de plus haute e´nergie d’AGASA [50]. En effet, l’observation de
celle-ci (Figs. 5.21 et 5.22 (a)) peut soulever quelques questions, en particulier le point situe´
proche de l’axe (densite´ de 20000 particules par m  a` 250 m du cœur de la gerbe) :
 la premie`re question est instrumentale et nous n’y re´pondrons pas, mais, en raison d’effets
de cascade dans les scintillateurs, a` quel degre´ une mesure de densite´ e´lectronique est-elle
fiable lorsque plusieurs dizaines de milliers d’e´lectrons parviennent sur un de´tecteur de 2
m
 ?
 la seconde question concerne la distance de ce point a` l’axe de la gerbe. Nous avons
vu qu’avec des de´tecteurs espace´s de 1.5 km, l’e´cart sur l’estimation du cœur pouvait
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AGASA PRL 73, 3491 (1994)
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Fig. 5.21: Eve´nement de plus haute e´nergie enregistre´ par AGASA [50]. Ce sche´ma repre´sente les den-
site´s mesure´es sur chaque de´tecteur, ainsi que la position estime´e du cœur de la gerbe.
atteindre 300 m. En plac¸ant une incertitude de 100 m sur la position du cœur, quelle serait
son influence sur l’estimation de l’e´nergie ?
En reprenant les positions des de´tecteurs et les densite´s correspondantes, nous avons d’abord
recalcule´ les parame`tres estime´s de la gerbe, nous conduisant a` la Fig. 5.22 (b). Comme notre
objet de litige e´tait le point le plus proche du cœur, nous l’avons ensuite ignore´ (Fig. 5.22 (c)),
puis le point qui le suit dans l’ordre de´croissant des densite´s (Fig. 5.22 (d)).
Pour une reconstruction plus comple`te, nous aurions pu exploiter e´galement les quelques
points disponibles concernant les densite´s de muons. Ne´anmoins, cet exemple semble promet-
teur quant a` la stabilite´ des parame`tres reconstruits. Bien suˆr, le maillage est moitie´ de celui du
PAO, et le nombre de points disponibles (une vingtaine) est conside´rable.
Volcano Ranch
Voyons a` pre´sent une situation plus embarassante. La reconstruction des e´ve´nements de
Volcano Ranch illustre la difficulte´ des estimations d’e´nergie re´alise´es uniquement a` partir de
la taille des gerbes (Fig. 5.23).
Une telle estimation pose en effet deux proble`mes :
 le premier est intrinse`que au de´veloppement des gerbes : la taille des gerbes, sensible aux
densite´s proches de l’axe, est soumise a` plus de fluctuations a` e´nergie donne´e, que les
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ag02 : theta = 22.9 deg, phi = 215 deg, depth = 999 g/cm2
10
-1
1
10
10 2
10 3
10 4
10 5
10
2
10
3
experiment
r (m)
rh
o 
(p
ar
t/m
2)
10
-1
1
10
10 2
10 3
10 4
10 5
10
2
10
3
new fit
r (m)
rh
o 
(p
ar
t/m
2)
10
-1
1
10
10 2
10 3
10 4
10 5
10 2 10 3
new fit - highest removed
r (m)
rh
o 
(p
ar
t/m
2)
10
-1
1
10
10 2
10 3
10 4
10 5
10 2 103
new fit - 2 highest removed
r (m)
rh
o 
(p
ar
t/m
2)
Fig. 5.22: Eve´nement de plus haute e´nergie d’AGASA [50].
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vr19 : theta = 11.7 deg, phi = 95.9 deg, depth = 851.7 g/cm2
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Fig. 5.23: Eve´nement de plus haute e´nergie de Volcano Ranch [39].
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densite´s a` distance de l’axe ;
 le second est duˆ a` l’estimation meˆme de cette taille. Les densite´s n’e´tant connues qu’a`
grande distance, le bras de levier sur l’allure des densite´s late´rales de particules pre`s de
l’axe est e´norme.
Yakutsk
Pour certaines gerbes, les donne´es des de´tecteurs de muons sont e´galement disponibles mais
n’ont pas e´te´ exploite´es ici, L’estimation a` partir de    (Fig. 5.24)
Haverah Park
La particularite´ de cette expe´rience est, comme les de´tecteurs de surface de l’Observatoire
Pierre Auger, l’utilisation de cuves d’eau a` effet ˇCerenkov, qui ne sont pas directement sensibles
a` la densite´ de particules, mais a` la densite´ d’e´nergie des particules EM et au nombre de muons.
Cependant, les estimations d’e´nergie suivent le meˆme processus (a) de´termination du cœur
et (b) ajustement a` des distributions late´rales de densite´. C’est la forme de ces distributions
late´rales qui est diffe´rente.
5.5.3 Reconstitution d’un spectre primaire
L’e´tape ultime de la reconstruction est l’e´tablissement d’un spectre. En partant d’un flux
d’indice  et d’une dispersion gaussienne de l’observable de´terminant l’e´nergie, le spectre ob-
tenu est similaire.
O(ver) HECR ?
Les pre´dictions de certains mode`les de de´fauts topologiques laissent entendre la possibilite´
de de´tection d’un e´ve´nement de   eV en 20 ans d’Auger (Fig. 2.20). La proprie´te´ principale
d’une gerbe provoque´e par un rayon cosmique d’une telle e´nergie serait sa grande profondeur.
En extrapolant le comportement line´aire de ﬃ   en fonction de      , elle vaudrait 1000 g/cm 
pour un proton ou un noyau de fer a` ces e´nergies. Il faut tenir compte de ce qu’une grande
proportion des particules EM produites sera sujette a` l’effet LPM et on peut donc s’attendre a` ce
que la gerbe soit bien plus profonde, ce qui favorisera surtout la de´tection a` angle d’incidence
e´leve´. L’effet du champ ge´omagne´tique sur les photons secondaires peut toutefois de´grader
rapidement la composante EM. Notons e´galement que les   ont un libre parcours moyen de
100 km vis-a`-vis de leur de´sinte´gration pour      %     
   
GeV.
L’e´nergie des gerbes pas trop incline´es devrait donc eˆtre sous-estime´e. A priori, il ne devrait
pas y avoir de saturation du centre trop conse´quente, l’extension ayant a` peine eu le temps de se
produire. En tout e´tat de cause, l’e´tape pre´alable sera de clarifier la situation a` 
 
et   eV.
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yk02 : theta = 41.7 deg, phi = 280 deg, depth = 1365.5 g/cm2
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Fig. 5.24: Un e´ve´nement de´tecte´ a` Yakutsk [38].
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hp11 : theta = 37 deg, phi = 32 deg, depth = 1277.2 g/cm2
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Fig. 5.25: Un e´ve´nement de´tecte´ a` Haverah Park [36].
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5.6 Bruit de fond
Nous voudrions dans ce paragraphe tenter d’identifier les diffe´rentes composantes qui vont
contribuer au signal dans les de´tecteurs, notamment afin de pouvoir mieux de´finir les diffe´rents
triggers, en particulier celui de deuxie`me niveau. Les muons sont assez rapides a` calculer, ce-
pendant il reste la composante EM dont l’effet sur les cuves est plus incertain.
Muons, basses e´nergies
Retrouvons, par convolution entre des simulations comple`tes a` basse e´nergie et le flux pri-
maire estime´, la valeur du flux secondaire de 100 particules/m  .s.sr. La contribution majoritaire
est provoque´e par les primaires de basse e´nergie (Fig. 5.26).
La contribution des angles supe´rieurs a` 60 degre´s n’a pas e´te´ calcule´e, cependant nous pour-
rions estimer sa contribution par une augmentation de 10 a` 20 %. Toutefois, on sort de l’angle
d’ouverture du re´seau : les efficacite´s de conversion dans les cuves sont diffe´rentes pour ces
angles d’incidence.
10
-4
10
-3
10
-2
10
-1
1
10
10 2
10 3
10 4
10 5
1 10 10
2
10
3
10
4
10
5
10
6
Muons
Fig. 5.26: Nombre de muons (d’e´nergie supe´rieure a` 300 MeV) ge´ne´re´s par primaire d’e´nergie donne´e
(trait continu), flux primaire (pointille´) et convolution (pointille´ serre´). On retrouve la contri-
bution majoritaire des primaires de 15 GeV.
Coı¨ncidences fortuites
 entre stations ces coı¨ncidences constituent le bruit de fond T3. Soit $ la fre´quence du bruit
de fond sur une station et 	 la fraction de temps prise en coı¨ncidence. Les coı¨ncidences a`

stations sont au nombre de $  $ 	   
 
.
 sur une station, elles permettent de retrouver les fre´quences correspondant a` certains
seuils de trigger (2 muons ou plus arrivant simultane´ment sur une cuve donne´e). Subdivi-
sons une cuve en

compartiments, on remplace donc $ par $ ﬀ

. Pour 2 muons, 


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et il faut multiplier par le nombre de paires parmi  compartiments, a` savoir       ﬀ  .
Nous obtenons alors    	
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. Pour chercher des paquets de muons plus concentre´s,
il faut re´duire 	 (pour comparer aux muons e´mis simultane´ment par les gerbes de plus
haute e´nergie).
Groupes de muons
Nous avons calcule´, pour chaque e´nergie primaire, la proportion de muons qui parviennent
par paquets de  sur une surface de 10 m  , afin d’e´valuer leur proportion par rapport au taux de
coı¨ncidences fortuites. Pour ceci, il est indispensable de tenir compte de la distribution late´rale
de ces muons, car la section efficace croıˆt avec le rayon de la couronne conside´re´e.
A partir d’un certain nombre de muons par paquet et d’une e´nergie correspondante, le taux
de tels paquets issus d’une gerbe donne´e est supe´rieur aux corre´lations fortuites (Tab. 5.4).
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7     0.1 7 3
8 3.7 2
9 2 1.5
10 1.5 1.2
20 0.2
100 0.001
Tab. 5.4: Taux de paquets de  muons attendus par an sur une surface de 10 m  . Les colonnes de gauche
repre´sentent les coı¨ncidences fortuites a` l’inte´rieur d’un intervalle de temps donne´, et celles de
droite les flux obtenus des simulations comple`tes des gerbes.
Composante EM
L’e´tape ulte´rieure, plus utile, aurait e´te´ le calcul de l’e´nergie des particules EM de ces gerbes
de basse e´nergie parvenant aux cuves, que ce soit fortuitement ou provoque´e par des grandes
gerbes.
6. L’ACQUISITION DANS LA STATION LOCALE
Nous de´crivons ici l’acquisition des donne´es dans la station locale (SL) et son interaction
avec les logiciels tournant dans la station centrale (SC), par e´change de messages.
Les taˆches de l’acquisition dans chaque SL tournent dans un controˆleur dont l’unite´
centrale est un IBM PowerPC 403 GCX (66 MHz) et le syste`me d’exploitation utilise´ OS-9000
(multi-taˆches, temps re´el). Dans la SC, les divers processeurs utilisent le syste`me Unix.
Nous pre´senterons tout d’abord brie`vement les diffe´rentes cartes e´lectroniques qui vont dia-
loguer entre elles durant la prise des donne´es, nous de´taillerons ensuite la philosophie de l’ac-
quisition des donne´es dans le controˆleur, et enfin nous de´crirons les messages e´change´s entre la
SC et les SL, ainsi que le format des donne´es envoye´es a` la SC.
6.1 L’e´lectronique des stations locales
Les diffe´rentes parties de l’e´lectronique des SL sont e´tudie´es et construites dans diffe´rents
laboratoires. De fac¸on a` pouvoir tester plus aise´ment ses diverses composantes, chaque fonc-
tionnalite´ a e´te´ re´alise´e sur une carte se´pare´e qui peut eˆtre connecte´e avec les autres. Il y a 6
diffe´rentes cartes (Fig. 6.1) :
 une carte me`re dont le roˆle principal est de distribuer les tensions et les bus locaux a` toutes
les cartes filles. Le re´cepteur GPS est fixe´ sur cette carte ;
 le controˆleur (CPU). C’est l’intelligence de la SL ;
 une carte e´lectronique de Front-End (FE). Elle rec¸oit les signaux des photomultiplicateurs
(PM), re´alise les triggers de niveau 1 et renferme les buffers de donne´es brutes [205] ;
 une carte de datation (Time Tagging, note´e TG), relie´e au GPS ;
 une carte “Slow Control” (SC) qui pilote et controˆle le bon fonctionnement de l’appa-
reillage (tensions, batteries, tempe´ratures, etc...) ;
 une carte Ethernet, ne´cessaire pour tester les prototypes, et qui pourra eˆtre utile en cas
d’incidents sur le site.
Cette segmentation est ne´cessaire dans la pe´riode de test et cette e´lectronique e´quipera les 40
premie`res SL qui seront installe´es en 1999-2000. Par la suite, cette e´lectronique sera regroupe´e
sur une seule carte (a` l’exception de la partie Ethernet) pour des raisons de fiabilite´.
Le PCC du Colle`ge de France est charge´ de la conception et de la re´alisation des cartes CPU,
SC et Ethernet, et participe e´galement a` la carte TG.
La Fig. 6.2 montre l’implantation, sur la carte me`re, des 3 connecteurs distribuant les ali-
mentations et les signaux aux cartes filles. Nous remarquons sur cette figure qu’il y a 2 diffe´rents
types de cartes (droite et gauche), selon la position des connecteurs. Chaque carte doit donc eˆtre
connecte´e sur une tour particulie`re. La Fig. 6.1 montre que les cartes CPU, TG et Ethernet
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Fig. 6.1: Implantation des cartes filles sur la carte me`re.
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Fig. 6.2: Implantation des bus.
6.2 La carte de Front-End
6.2.1 Buffers
Nous avons vu que l’ASIC de Front-End e´tait compose´ de 6 FADC a` 40 MHz, des buf-
fers de Front-End (FEB), et envoyait les signaux de trigger au controˆleur. Nous reviendrons
ulte´rieurement ( ' 6.3.2) sur les diffe´rents modes de fonctionnement en fonction des types de
trigger.
Retenons que l’ASIC de Front-End, lorsqu’il de´clenche, assigne ses propres TimeStamps
(qui sont une valeur de compteur e´chantillonne´e sur 24 bits (requis pour parcourir 0.1 s) pour
les SLOW et 16 bits (suffisants pour 20   s) pour les FAST) pour les placer dans le buffer
ade´quat. Ces TimeStamps ne sont donc pas les dates GPS, qui seront, elles, rappele´es dans les
buffers d’e´ve´nements envoye´s a` la SC.
La taille des buffers au niveau de l’ASIC de FE est pre´sente´e dans le Tab. 6.1. La composi-
tion des buffers SLOW est indique´e dans le Tab. 6.2, celle des buffers FAST dans le Tab. 6.3, et
celle des scalers dans le Tab. 6.4.
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Buffer SLOW FAST (0 et 1)
Taille 2  160 ko (16 k  10 o) 2  8 ko (1 k  8 o)
Tab. 6.1: Taille des buffers dans l’ASIC FE.
Bits (10 octets)
Adresse 72-79 48-71 40-47 32-39 24-31 0-23
xxx Type du TimeStamp (PMT a` bas PMT a` (somme des PMT 3-2-1
Trigger (24 bits) gain) /8 bas gain PMT) /8
Tab. 6.2: Format d’une unite´ du buffer SLOW du Front-End.
6.2.2 Spe´cifications du controˆleur au Front-End
Les commandes a` l’ASIC de Front-End se font par l’interme´diaire de registres [205] et sont
pre´sente´es au ' B.3. Elles permettent en outre au controˆleur de de´cider des seuils et feneˆtres de
de´clenchement, de leur activation ou non, des seuils des e´chelles de comptage, etc... a` appliquer
aux signaux sortants des FADC.
6.3 La session de prise de donne´es
Dans cette section, nous de´crivons brie`vement ce que pourrait eˆtre une session standard
de prise de donne´es. La Fig. 6.3 montre toutes les taˆches tournant dans le controˆleur de SL,
leur interaction et comment circule le flot des donne´es. Le me´canisme de te´le´chargement des
logiciels ainsi que la lecture et l’e´criture des Flash-Eproms n’est pas totalement de´fini et ne sera
donc pas de´crit ici.
6.3.1 Lancement d’une session
Lorsqu’une SL est mise sous tension, ou lors de la re´ception de la commande M REBOOT
(voir ' 6.4), la taˆche Control est lance´e.
Durant son initialisation, Control lance toutes les autres taˆches, cre´e les buffers et les
me´canismes permettant aux diffe´rents processus de communiquer entre eux en utilisant des
events OS9, des signaux, des se´maphores et des modules de donne´es (me´moires partage´es entre
certaines taˆches). Le logiciel complet est sche´matiquement pre´sente´ sur la Fig. 6.3.
Le processus Control ve´rifie que toutes les taˆches ont termine´ leur initialisation, cre´e le
module de donne´es Config a` partir des informations contenues dans la FLASH Eprom, puis
initialise l’e´lectronique de Front-End, le GPS et les interfaces de te´le´communication. Quand il
est preˆt, Control envoie le message M READY a` la SC.
Bits (8 octets)
Adresse 48-63 40-47 32-39 24-31 0-23
xxx TimeStamp (PMT a` bas PMT a` (somme des PMT 3-2-1
(16 bits) gain) /8 bas gain PMT) /8
Tab. 6.3: Format d’une unite´ du buffer FAST du Front-End.
150 6. L’acquisition dans la Station Locale
Registre Adresse Octet 3 Octet 2 Octet 1 Octet 0
Scaler A base + 0 0 high order mid order low order
Scaler B base + 4 0 high order mid order low order
Scaler C base + 12 0 high order mid order low order
Tab. 6.4: Scalers du Front-End.
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Fig. 6.3: Logiciel d’Acquisition dans les SL : Buffers & Data Modules.
Celle-ci attend ce message de toutes les SL (environ 10 secondes). Si au bout de ce temps
certaines stations ne se sont pas manifeste´es, une nouvelle commande M REBOOT est lance´e
vers elles (c’est le roˆle du syste`me expert tournant dans la SC de de´cider du nombre minimum
de SL devant participer a` une prise de donne´es).
Si ne´cessaire, un fichier de configuration, de´crivant les diffe´rents parame`tres de l’acquisi-
tion, de la calibration et de la surveillance, est te´le´charge´, depuis la SC, dans toutes les SL
(voir ' B.1.2) en utilisant des commandes telles que M CONFIG SET et M MONIT SET. Ces
parame`tres sont alors e´crits, par la taˆche Control dans le module de donne´es Config.
Le syste`me est maintenant preˆt et la SC peut lancer une session d’acquisition en envoyant
la commande M RUN START REQ.
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6.3.2 Acquisition
La commande M RUN START REQ re´veille le processus Control qui initialise certains
des registres contenus dans l’e´lectronique de Front-End, selon les parame`tres du module de
donne´es config. Puis cette taˆche s’endort en attendant un nouveau message en provenance de la
SC (Fig. 6.3) :
 Trigger 1 : Le signal d’interruption FAST (SLOW) en provenance de l’e´lectronique de
Front-End re´veille la fonction ItFast (ItSlow). Cette fonction lit le registre d’e´tat contenu
dans la carte Front-End [205] ainsi que la date, seconde et nano seconde (note´e TS), dans
l’interface du GPS. Si cette interruption est du type :
– de´clenchement FAST (ge´ne´re´ par une gerbe), la fonction d’interruption ItFast
de´marre un transfert de donne´es par DMA en mode fly by burst, avec une haute
priorite´ sur le bus (car nous voulons minimiser le temps mort), sur le “Fast Buffer”
correspondant dans l’interface de Front-End (voir ' B.2). Les donne´es sont place´es
dans un RawEvtBuf (ou dans un RandBuffer s’il s’agit d’un de´clenchement de type
“Random”) et les 2 dates (TS) de l’interface GPS sont lues. La premie`re est range´e
dans le buffer d’e´ve´nement, alors que la seconde sert au calcul du temps mort duˆ au
de´clenchement T1 (voir ' B.2).
Puis ItFast le`ve l’OS9-Event T1Tg2 (qui servira a` activer la taˆche Trigger2), avant
de se terminer. La Fig. 6.4 montre l’ope´ration du trigger Fast.
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ZeroSuppressThresh
WindowWidth TriggerDelay
Trigger TimeStamp
TriggerSignal
TimeStamp de la
première particule
t
Fig. 6.4: Trigger Fast de l’ASIC de FE.
– de´clenchement SLOW (enregistrement de muons). Dans ce cas, nous ne devrions
pas avoir de proble`me de temps mort. La fonction d’interruption ItSlow e´crit dans le
buffer RawMuBuf un TS ainsi que le “Slow Buffer” de l’e´lectronique de Front-End,
en utilisant un transfert par DMA interruptible (avec une faible priorite´ sur le bus).
Ce DMA peut donc eˆtre interrompu par un nouveau de´clenchement FAST, permet-
tant ainsi le transfert des buffers de type FAST avec une haute priorite´. Comme ces
deux fonctions d’interruption tournent dans un e´tat syste`me, elles doivent eˆtre aussi
rapides que possible. Pour cette raison, la fonction ItSlow le`ve l’OS9-Event T1Mu
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(qui servira a` re´veiller la taˆche MuFill), de´clenche la lecture par DMA et se termine
sans attendre la fin de cette lecture.
C’est le roˆle de la taˆche MuFill que de ve´rifier que le DMA s’est bien termine´
avant de sauver l’e´ve´nement ’Slow’ du RawMuBuf dans le MuBuffer ainsi que les 3
e´chelles de comptage a` bas seuil de l’e´lectronique de Front-End dans le ScalBuffer.
La Fig. 6.5 montre l’ope´ration du trigger Slow.
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Fig. 6.5: Trigger Slow de l’ASIC de FE.
 Trigger 2 : Lorsqu’elle est active´e, la fonction Trigger2 lit l’e´ve´nement dans RawEvtBuf,
ve´rifie l’algorithme de trigger2 (T2), met les donne´es dans le buffer EvtBuffer et, sur
une re´ponse positive de l’algorithme, envoie la date (TS) de ce trigger2 dans la boıˆte aux
lettres de sortie. Chaque seconde, le contenu de cette boite aux lettres est envoye´, via le
message serveur de sortie MsgSvrOut, a` la SC (message M T2 YES).
 Trigger 3 : Ces triggers de niveau 2 sont rec¸us par la SC ou` la de´cision trigger de niveau
3 est re´alise´e. Sur une re´ponse positive de cet algorithme, la SC envoie, a` toutes les SL
concerne´es, le message M T3 YES.
Ce message est rec¸u par la taˆche EvtSvr qui regarde dans le buffer EvtBuffer s’il existe
un e´ve´nement comportant la date requise. Si un tel e´ve´nement existe, EvtSvr l’envoie
dans un message de type M T3 EVT. Puis cette taˆche recherche un autre e´ve´nement
ayant les meˆmes caracte´ristiques de datation. Sur une re´ponse positive, cet e´ve´nement
est e´galement envoye´ dans un message de type M T3 NEXT (voir ' 6.4).
Si aucun e´ve´nement n’a e´te´ trouve´ dans le buffer EvtBuffer, EvtSvr regarde dans le buffer
des muons, MuBuffer, pour des donne´es correspondant a` la gamme de temps requise. S’il
existe de telles donne´es, EvtSvr les envoie dans un message de type M T3 MUONS.
A la fin de tous ces messages, EvtSvr inclut les donne´es de calibration ainsi que les cor-
rections de temps qui doivent eˆtre applique´es sur les donne´es du GPS de la pre´ce´dente
seconde.
Si aucune donne´e n’a e´te´ trouve´e dans l’un des 2 buffers, le code d’erreur (Error-
Code) M T3 LOST (ou M T3 NOT FOUND ou M T3 TOO YOUNG), est positionne´
(cf ' 6.4).
 Monitoring : A intervalles plus ou moins re´guliers, la SC peut demander les donne´es
de calibration et de monitoring (en envoyant aux SL concerne´es la commande
M CALIB REQ ou M MONIT REQ). Comme tous les messages, cette commande est
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rec¸ue par la taˆche MsgSvrIn puis redirige´e vers la taˆche CalMonSvr qui envoie a` la SC les
donne´es requises parmi celles conserve´es dans le Data Module CalMon. Il est e´galement
possible a` la taˆche CalMonSvr, selon les valeurs des parame`tres du fichier de configura-
tion, de prendre elle-meˆme la de´cision d’avertir la SC d’un dysfonctionnement d’un des
e´le´ments de l’appareillage.
 Run control : Pour arreˆter une prise de donne´es, la SC e´met d’abord, en direction de toutes
les SL, le message M RUN PAUSE REQ. Cette commande est rec¸ue par la taˆche Control
qui arreˆte les triggers de niveau 1, attend que toutes les autres taˆches aient termine´ le
travail en cours, puis envoie a` la SC le message d’acquiescement M RUN PAUSE ACK.
Sur re´ception de ce message, la SC e´met la commande M RUN STOP REQ qui termine
le run en cours. Tous ces messages en provenance de la SC se font par e´mission ge´ne´rale
a` toutes les SL. La SC se trouve alors en position de lancer un nouveau run apre`s avoir,
e´ventuellement, change´ les conditions de prise de donne´es.
 Calibration : La taˆche Calib doit fournir, a` partir des donne´es ’muons’ (conserve´es dans
le MuBuffer), les parame`tres qui permettront de calibrer les e´ve´nements. Ces parame`tres
sont envoye´s a` la SC a` la fin de chaque e´ve´nement requis par elle. Quelques histo-
grammes de surveillance sont e´galement re´alise´s par cette taˆche et conserve´s dans le
Data Module CalMon. Ils sont envoye´s a` intervalles re´guliers, ou sur une requeˆte du type
M CALIB REQ, a` la SC (voir la description de ce type dans le ' 6.4).
Cette taˆche doit aussi travailler sur le ScalBuffer pour la surveillance des sursauts gamma
(Gamma Ray Bursts).
A intervalles re´guliers, de´pendants des instructions de prise de donne´es contenues dans le
’data module’ Config, Calib peut mettre en service le trigger ale´atoire (Random Trigger).
 Surveillance : Le roˆle de la taˆche Monitor est de surveiller en permanence l’e´tat des
batteries, les tempe´ratures, etc... et de conserver ces donne´es dans des histogrammes qui
seront envoye´s a` intervalles re´guliers, ou sur une requeˆte du type M MONIT REQ a` la
SC par la taˆche CalMonSvr (voir Fig. 6.3).
Comme le flot des donne´es pouvant circuler des SL a` la SC est limite´, le volume des
donne´es de surveillance doit eˆtre maintenu assez faible.
 Controˆle du GPS : La taˆche GpsCtrl (voir Fig. 6.3) positionne les parame`tres de´finissant le
fonctionnement du re´cepteur GPS et, chaque seconde, remplit la table (CorParams) avec
les corrections rec¸ues par ce re´cepteur pour la seconde pre´ce´dente, ainsi que le nombre
de coups d’horloge donne´s, pendant la meˆme seconde par le quartz 100 MHz de la carte
de datation (Time Tagging). Cette table sera utilise´e par la taˆche EvtSvr pour corriger les
dates donne´es par le TG avant d’envoyer l’e´ve´nement a` la SC.
6.4 Format des messages
Les messages e´change´s entre la SC et les SL sont empaquete´s selon le format de´crit dans
la Fig. 6.6. C’est le roˆle de la taˆche MsgSvrOut (MsgSvrIn) d’empaqueter (de´paqueter) ces
messages. Ceux-ci sont envoye´s (ou rec¸us) par l’interface de te´le´communication et de´verse´s
dans le buffer de communication dont la taille est limite´e a` 1000-1300 bits.
Les deux premiers octets de chaque champ de donne´es constituent l’en-teˆte du message. La
suite du message contient les donne´es brutes.
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1000 - 1300 bits
Nb. of Nb. of
(8bits)
M2
messages bytes
Message
#1 .....
Message 
#2
Nb. of
(8 bits)
bytes
M1
(8bits)
Fig. 6.6: Buffer de communication.
6.4.1 L’enteˆte du message
L’enteˆte du message est forme´ de deux octets contenant 3 informations : la Completion (2
bits), un Nume´ro de message (6 bits) et le Type du message (8 bits) (Fig. 6.7).
Comme la taille du buffer de communication est limite´e, il arrive souvent qu’un message
soit trop grand pour eˆtre envoye´ dans une seule bouffe´e. Il doit alors eˆtre de´coupe´ en plusieurs
morceaux.
Le re´cepteur doit savoir s’il vient de recevoir la premie`re ou la dernie`re partie du mes-
sage, ou une bouffe´e interme´diaire (ou encore si tout le message e´tait contenu dans une seule
bouffe´e). Ce sont les 2 bits de Completion qui vont ve´hiculer cette information. La partie Com-
pletion de l’enteˆte du message peut prendre les 4 valeurs suivantes : COMPLETION FIRST,
COMPLETION NEXT, COMPLETION LAST et COMPLETION ALL. Le champ “nume´ro
de message” sert a` remettre en ordre le message entier.
Completion
(2 bits)
# Message
(6 bits)
Message Type
(8 bits)
Fig. 6.7: Format de l’en-teˆte des messages.
Les messages envoye´s par la SC sont capte´s par le syste`me de te´le´communication. Celui-ci
de´tecte si ce message, qui est diffuse´ d’une fac¸on globale, lui est destine´. Dans l’affirmative,
son contenu est verse´ dans le buffer de communication qui est envoye´ a` la taˆche MsgSvrIn.
Cette taˆche est re´veille´e par l’arrive´e de ces donne´es qu’elle de´coupe en divers messages. Pour
chacun d’eux, MsgSvrIn de´termine a` quelle taˆche il doit eˆtre envoye´. Pour connaıˆtre cette
destination, le serveur de messages regarde la partie Type de l’enteˆte. La taˆche re´ceptrice doit
alors consulter les 2 bits de Completion pour savoir si le message est complet ou non.
D’une fac¸on tout a` fait similaire, un buffer de communication est pre´pare´ par la taˆche
MsgSvrOut. Il est envoye´ a` la SC ou` il est rec¸u par une station de travail qui le de´coupe en
messages et adresse chacun d’eux a` la station de travail concerne´e (les processus de la SC sont
re´partis sur des stations de travail de´die´es). Ainsi (voir Fig. 6.8), les messages contenant les
triggers 2 sont interpre´te´s par MsgSvrIn(CS) comme devant parvenir a` la taˆche Trigger3(CS),
qui de´cide ou non de ce trigger. Dans le cas positif, MsgSvrOut(CS) informe les SL d’envoyer
leurs donne´es, qui seront traite´es par EvtBuilder(CS).
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Les logiciels tournant dans la SC ainsi que dans les SL devant connaıˆtre la signification des
bits de Completion et du Type, une “include file” doit eˆtre partage´e par eux (voir ' B.1.1).
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Fig. 6.8: Communications entre la SC et les SL.
6.4.2 Les messages du controˆleur a` la station centrale
La partie Type de l’enteˆte, dans les messages dirige´s du controˆleur vers la SC sont :
 M READY (taˆche Control)
La SL a subi un “Reboot” et le logiciel d’acquisition est maintenant preˆt a` recevoir des
commandes de la SC.
Donne´es : aucune
 M STATUS ACK (taˆche Control)
Donne´es : run status (voir ' B.1.1)
 M RUN START ACK (taˆche Control)
Donne´es : aucune
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 M RUN PAUSE ACK (taˆche Control)
Donne´es : aucune
 M RUN CONTINUE ACK (taˆche Control)
Donne´es : aucune
 M RUN STOP ACK (taˆche Control)
Donne´es : aucune
 M T2 YES (taˆche Trigger2)
Chaque seconde, toutes les dates des e´ve´nements dont l’algorithme de trigger de
deuxie`me niveau a e´te´ positif sont envoye´es.
Donne´es : Seconde (32 bits) puis, pour chaque T2, une e´valuation de log2(charge) (4 bits)
et le temps d’arrive´e de la premie`re particule (20 bits).
 M T3 EVT (taˆche EvtSvr) ou M T3 NEXT ou M T3 MUONS
Envoi d’un e´ve´nement a` la SC suivant une requeˆte de celle-ci.
Donne´es :
– 2 premiers mots : Date (second, nano) requise.
– 3
 
 
mot : NO ERROR : OK
sinon, le Code d’Erreur (cet e´ve´nement n’a e´te´ trouve´ ni dans le Buffer
d’Eve´nements, ni dans celui des Muons).
– Puis, s’il n’y a pas d’erreur, toutes les donne´es de l’e´ve´nement correspondant. Sinon,
aucune donne´e n’est envoye´e (voir ' 6.5).
Code d’Erreur :
– M T3 LOST : Il n’y avait pas de trigger de niveau 1 pour cet e´ve´nement.
– M T3 NOT FOUND : l’e´ve´nement n’est plus dans les Buffers (plus de 10 secondes
se sont e´coule´es entre le trigger de niveau 1 et la re´ception du message M T3 YES).
– M T3 TOO YOUNG : Cette erreur ne devrait jamais se produire puisque la SC a
demande´ des donne´es pour une date encore dans le futur.
 M CONFIG SET ACK (taˆche Control)
Message de confirmation que le fichier de configuration a bien e´te´ modifie´.
Donne´e : Code d’Erreur (a` de´finir)
 M MONIT SET ACK (taˆche Control)
Message de confirmation que les parame`tres de´finissant les taˆches de surveillance ont e´te´
modifie´s.
Donne´e : Code d’Erreur (a` de´finir)
 M MONIT REQ ACK (taˆche Calmon)
La SC a demande´ les histogrammes de surveillance (via un message M MONIT REQ)
Donne´es : Nombre d’octets des donne´es qui suivent, puis le contenu des histogrammes
de surveillance.
 M MONIT SEND : La de´cision d’envoyer les re´sultats de la surveillance a e´te´ prise par
la taˆche Calmon
Donne´es : Nombre d’octets des donne´es qui suivent, puis le contenu des histogrammes
de surveillance.
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 M CALIB REQ ACK (taˆche Calmon)
La SC a demande´ les re´sultats de calibration (via un message M CALIB REQ)
Donne´es : Nombre d’octets des donne´es qui suivent, puis le contenu des histogrammes
de calibration.
 M CALIB SEND : La de´cision d’envoyer les re´sultats de calibration a e´te´ prise par la
taˆche Calmon
Donne´es : Nombre d’octets des donne´es qui suivent, puis le contenu des histogrammes
de calibration.
 M UNKNOWN (toutes les taˆches)
Une commande inconnue a e´te´ rec¸ue et ignore´e par cette taˆche.
Donne´es : Enteˆte du message rec¸u
 M BAD SEQUENCE (toutes les taˆches)
Une commande de la SC vient d’eˆtre rec¸ue mais ne peut eˆtre exe´cute´e, ie
M CONFIG SET lorsque l’acquisition est lance´e.
Donne´es : L’enteˆte du message envoye´.
6.4.3 Les messages de la station centrale au controˆleur
La partie Type de l’enteˆte, dans les messages dirige´s de la SC vers le controˆleur sont :
 M REBOOT (envoye´ a` Control)
Donne´es : aucune.
 M STATUS REQ (envoye´ a` Control)
Pour connaıˆtre les conditions courantes de la prise de donne´es.
Donne´es : aucune.
 M RUN START REQ (envoye´ a` Control)
Donne´es : aucune.
 M RUN PAUSE REQ (envoye´ a` Control)
Donne´es : aucune.
 M RUN CONTINUE REQ (envoye´ a` Control)
Donne´es : aucune.
 M RUN STOP REQ (envoye´ a` Control)
Donne´es : aucune.
 M T3 YES (envoye´ a` EvtSvr)
L’algorithme du trigger de niveau 3 a de´tecte´ une gerbe potentielle. La SC demande donc
l’e´ve´nement correspondant aux SL concerne´es.
Donne´es : 3 mots : Date du trigger de niveau 1 (2 mots : second, nano seconde) et inter-
valle de temps (en dizaines de nano secondes).
 M CONFIG SET (envoye´ a` Control)
Pour changer un ou plusieurs des parame`tres de Configuration.
Donne´es : nombre de parame`tres a` changer puis, pour chacun d’eux, son code et sa valeur.
 M FLASH TO CONFIG (envoye´ a` Control)
Pour remettre le ’data module’ Config dans sa version initiale (a` partir des valeurs sauve´es
dans la Flash Eprom.
Donne´es : aucune.
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 M CONFIG TO FLASH (envoye´ a` Control)
Sauve le ’data module’ Config dans la Flash Eprom.
Donne´es : aucune.
 M MONIT SET (envoye´ a` Control)
Donne´es : non encore de´finies.
 M MONIT REQ (envoye´ a` CalMon)
Demande des histogramme de surveillance.
Donne´es : aucune.
 M CALIB REQ (envoye´ a` CalMon)
Demande des histogramme de calibration.
Donne´es : aucune.
 M GPS (envoye´ a` GpsCtrl)
Pour modifier les parame`tres du GPS
Donne´es : non encore de´finies.
6.5 Format des donne´es de sortie
Le format des e´ve´nements T3 (Tab. 6.5) et des donne´es muons (Tab. 6.6) envoye´s a` la SC
est pre´sente´.
Bits 31-24 Bits 23-16 Bits 15-08 Bits 07-00
Date GPS : seconde
Date GPS : nano-seconde
Horloge FAST trigger
Trigger Status Nb d’e´chantillons suivants (Fast)
Sum PMT/8 PMT3 PMT2 PMT1
Mid order index Low order index Low gain PMT/8 Low gain PMT
Sum PMT/8 PMT3 PMT2 PMT1
Mid order index Low order index Low gain PMT/8 Low gain PMT
... ... ... ...
Sum PMT/8 PMT3 PMT2 PMT1
Mid order index Low order index Low gain PMT/8 Low gain PMT
Nb de mots suivants (Calibration)
Format non encore de´fini
Tab. 6.5: Format d’un e´ve´nement T3.
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Bits 31-24 Bits 23-16 Bits 15-08 Bits 07-00
Date GPS : seconde (Start trigger)
Date GPS : nano seconde
Horloge SLOW trigger
Nb d’e´chantillons suivants (Muons)
0 High order index Mid order index Low order index
Sum PMT/8 PMT3 PMT2 PMT1
Sum PMT/8 PMT3 PMT2 PMT1
Sum PMT/8 PMT3 PMT2 PMT1
Sum PMT/8 PMT3 PMT2 PMT1
... ... ... ...
0 High order index Mid order index Low order index
Sum PMT/8 PMT3 PMT2 PMT1
Sum PMT/8 PMT3 PMT2 PMT1
Sum PMT/8 PMT3 PMT2 PMT1
Sum PMT/8 PMT3 PMT2 PMT1
Nb de mots suivants (Calibration)
Format non encore de´fini
Tab. 6.6: Format des donne´es muons.
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CONCLUSION
La physique se nourrit d’expe´riences, et l’Observatoire Pierre Auger (PAO) sera, dans le do-
maine des e´nergies extreˆmes      
 
eV, un outil d’investigation unique. Il serait e´videmment
pre´tentieux de s’attendre a` une re´ponse imme´diate, claire et de´finitive au proble`me de l’origine
des rayons cosmiques de haute e´nergie. Cependant cet Observatoire franchira des e´tapes impor-
tantes, qui permettront au moins de trier parmi les mode`les existant, de stimuler la perspicacite´
et l’imagination des physiciens, et de poser, espe´rons-le, de nouvelles questions embarassantes.
Dans un cas plus favorable, il est possible que l’expe´rience Auger ouvre une feneˆtre sur une
nouvelle physique (cordes cosmiques, particules supersyme´triques, ...).
Aux e´nergies auxquelles le PAO sera sensible, la de´flexion induite sur les trajectoires des
particules charge´es par les champs magne´tiques est plus faible et autorisera la de´tection d’ani-
sotropies voire, mieux, de sources ponctuelles qui e´ventuellement pourront trouver un candidat
dans les catalogues de sources connues (pulsars, noyaux actifs de galaxie) ou inconnues (sur-
sauts gamma). Sinon, la nature des rayons cosmiques primaires donnera des limites sur la dis-
tance de ces sources. Enfin, le couplage entre l’identification d’une source et les distributions
des directions d’arrive´e des rayons cosmiques d’e´nergie donne´e servira a` sonder les champs
magne´tiques traverse´s par ces particules.
Paralle`lement et graˆce a` ces interpre´tations brutes, d’autres informations seront apporte´es
par plusieurs anne´es d’ope´ration du PAO :
 graˆce aux mesures de composition et d’anisotropie, des limites sur l’existence ou non
d’une fraction substantielle de de´fauts topologiques (leur identification en cosmologie
serait une premie`re) devraient apporter des informations pre´cieuses pour la physique des
particules et la cosmologie ;
 l’e´tude des e´nergies extreˆmes, en cas de succe`s, rendra plus cohe´rente la physique des
rayons cosmiques aux plus basses e´nergies, ou` subsistent des ambiguite´s notamment au
niveau du genou ;
 la mesure simultane´e de profils late´raux et longitudinaux permettra la contrainte et la
ve´rification de la physique des gerbes et des interactions qui s’y produisent.
En tout e´tat de cause, d’importantes et abondantes informations supple´mentaires seront col-
lecte´es, dont l’interpre´tation sera d’autant meilleure que les donne´es seront fiables, peu biaise´es,
et que les effets intervenant dans le de´veloppement des gerbes auront e´te´ correctement traite´s.
C’est ce qui a motive´ ce travail de the`se, d’une part de´die´ a` l’ame´lioration et a` l’utilisation de
simulations de gerbes atmosphe´riques, d’autre part consacre´ a` la de´finition de l’acquisition
dans les stations locales des de´tecteurs de surface, e´tape incontournable pour l’obtention de
donne´es.
La simulation correcte des gerbes de haute e´nergie est de´licate, en raison d’une part de la
multiplicite´ des particules, ne´cessitant du temps de calcul (devant eˆtre organise´ judicieusement)
et de la place sur disque, d’autre part des e´nergies d’interaction entre particules, situe´es bien
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au-dela` du domaine accessible expe´rimentalement au CERN ou au Fermilab. Nous avons ainsi
entame´ une approche destine´e a` la fois a` re´duire les proble`mes pose´s par la multiplicite´ et a`
rendre flexible l’utilisation de diffe´rents mode`les ou extrapolations d’interactions hadroniques.
Cependant, la distinction entre ces diffe´rents comportements est justifie´e s’ils ne sont pas
masque´s par les erreurs syste´matiques de reconstruction, voire les fluctuations propres aux
gerbes sont suffisamment faibles. C’est dans cet e´tat d’esprit que nous nous sommes inte´resse´s
d’une part aux proble`mes de reconstruction inhe´rents a` l’e´chantillonnage, d’autre part a` l’in-
fluence des fluctuations dans le cadre d’un mode`le donne´. Nous avons retrouve´ le re´sultat selon
lequel la connaissance des densite´s de particules a` distance donne´e de l’axe des gerbes permet
une estimation stable de l’e´nergie des particules primaires.
Une e´tude comparant les dispositions triangulaire et orthogonale des de´tecteurs sur le re´seau
est e´galement de´taille´e dans ce travail. Motive´e par quelques discussions internes a` la collabo-
ration, elle a abouti a` la meilleure ade´quation de la configuration triangulaire, notamment pour
les gerbes faiblement e´chantillonne´es telles que les verticales provoque´es par des primaires
d’e´nergies proches du seuil requis de 
 
eV.
Nous avons enfin e´tudie´ l’influence de phe´nome`nes encore peu conside´re´s dans l’e´tude des
gerbes atmosphe´riques, a` savoir l’effet Landau-Pomeranchuk-Migdal qui re´duit les sections
efficaces des interactions e´lectromagne´tiques ainsi que l’effet du champ ge´omagne´tique sur
la propagation des gerbes. Alors que le premier effet semble mettre en cause la possibilite´
de discrimination entre photons et hadrons primaires, habituellement re´alise´e graˆce aux
proportions de muons et de particules e´lectromagne´tiques pre´sentes dans les gerbes, le second a
e´te´ e´tudie´ dans l’espoir d’y trouver des cle´s pour la distinction entre protons et noyaux primaires.
Le groupe Auger du Laboratoire est engage´ dans la de´finition et la re´alisation de l’ac-
quisition des donne´es dans les de´tecteurs de surface tant du point de vue du mate´riel que du
logiciel. Dans ce cadre, nous avons pre´sente´ la structure actuellement de´finie. Rappelons que
la difficulte´, sinon la nouveaute´ de cette expe´rience est l’autonomie des stations. Ce point
impose au logiciel, outre l’acquisition et le filtrage des donne´es, la gestion des re´cepteurs GPS
et des protocoles de te´le´communications. Les caracte´ristiques de l’e´lectronique d’acquisition
sont de´sormais e´tablies et incorpore´es a` ce logiciel, et les de´tails des e´changes avec la station
centrale restent soumis a` quelques modifications et tests.
Les e´tudes de gerbes ne manqueront jamais de perspectives, et l’appre´ciation des effets
observe´s reste de´licate en raison des approximations syste´matiquement introduites. Il reste a`
envisager, pour des e´tudes plus comple`tes, la description analytique plus comple`te des gerbes
e´lectromagne´tiques, l’e´tude des corre´lations des diffe´rentes fluctuations, et enfin l’observabilite´
dans les de´tecteurs des phe´nome`nes mentionne´s. Hors du cadre d’Auger, des calculs de l’effet
radio induit par les dipoˆles de particules charge´es, ou encore des neutrinos atmosphe´riques, ont
e´te´ aborde´s.
La premie`re pierre du PAO a e´te´ pose´e en mars 1999 et un prototype du de´tecteur de fluo-
rescence associe´ a` un re´seau test, de surface comparable a` celle d’AGASA, sera ope´rationnel a`
la fin de l’an 2000.
ANNEXE
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Processus physiques, effets, phe´nome`nes
BLR Broad Line Region
CCS (SCS) Cordes Cosmiques Supraconduc-
trices
CDM Cold Dark Matter
CIB Cosmic Infrared Background
CMB(R) Cosmic Microwave Background
(Radiation)
DPM Dual Parton Model
EM Electromagne´tique
FR I-II Fanaroff-Riley Distinction entre les luminosite´s des
radio-galaxies
GRB Gamma-Ray Burst
GUT Grand Unified Theory
GZK Greisen, Zatsepin, Kuzmin
HDM Hot Dark Matter
IC Inverse Compton
IR Infra Rouge
KNO Koba, Nielsen, Olesen Scaling des distributions de multiplicite´
KNP Kopeliovich, Nikolaev, Potashni-
kova
Application du Pomeron QCD
LAP Parame`tre d’aˆge local
ldf fonction de distribution late´rale
lpm libre parcours moyen
LPM Landau, Pomeranchuk, Migdal A haute e´nergie ou haute densite´, diminu-
tion des sections efficaces de production
de paires et de Bremsstrahlung.
MHD Magne´to Hydro Dynamique
NAG (AGN) Noyau Actif de Galaxie
NBD Negative Binomial Distribution
NKG Nishimura, Kamata, Greisen
NLR Narrow Line Region
QCD Quantum Chromo-Dynamics
SN Supernova
SNR Supernova Remnant
TD De´fauts topologiques
(U)HECR (Ultra) High Energy Cosmic Rays
UV Ultra Violet
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Quantite´s
 
 e´nergie critique pour les pertes des e´lectrons dans les gerbes
 
 e´nergie primaire

constante gravitationnelle de Newton
 
  masse solaire
 
  taille e´lectronique d’une gerbe a` son maximum


   tempe´ratures critique et de Ginzburg
 
  
 vitesses du milieu en amont et en aval, dans le re´fe´rentiel lie´ a` l’onde de choc
1-

/ vitesses de l’onde de choc et du piston
ﬃ
  profondeur du maximum d’une gerbe
ﬂ rayon de Larmor
	 vitesse d’Alfve´n
 vitesse des particules

  rayon de Schwarzschild

distance a` une source
 rapport de compression d’un choc
!












 

 
 temps d’acce´le´ration, d’e´chappement, et de cycle dans un choc
 
e´chelle de brisure de syme´trie
 




  proportions de densite´ d’e´nergie totale, dues a` la matie`re et a` la constante
cosmologique
%('
section efficace de Thomson

libre parcours moyen, absorption atmosphe´rique
ﬀ
 






 coefficients de diffusion spatiale
 

 fre´quences cyclotron et synchrotron

1/ ﬀ

  champ scalaire brisant une syme´trie
 probabilite´ d’e´chappement
  masse line´ique
 
 



 taux d’acce´le´ration

ﬃ
ﬀ
ﬃ
 indices spectraux
 

ﬀ2	

 e´nergie critique pour les pertes des photons dans les gerbes

efficacite´ de l’acce´le´ration par chocs
 
angle d’attaque
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Expe´riences
AGASA Akeno Giant Air Shower Array
ASCA Advanced Satellite for Cosmology and Astrophysics
BATSE Burst And Transient Source Experiment
CASA-MIA Chicago Air Shower Array - MIchigan Air shower array
CAT Cherenkov Atmospheric Telescope
CGRO Compton Gamma Ray Observatory
COBE COsmic Background Explorer
ECHOS Emulsion CHamber On Supersonic Concorde
EGRET Energetic Gamma Ray Experiment Telescope
KGF Kolar Gold Fields
HST Hubble Space Telescope
JACEE Japanese American Collaborative Emulsion Experiment
PAO Pierre Auger Observatory
UAn Underground Area : expe´riences re´alise´es au CERN
Nomenclature
3C Troisie`me catalogue de Cambridge
LMC, SMC Large & Small Magellanic Clouds
M31, M87 Objets de Messier
Mrk Galaxies de Markarian
NGC New General Catalogue
Mate´riel
ASIC Integrated Circuit
DM Data Module
DMA Direct Memory Access
FE(B) Front-End (Buffer)
GPS Global Positioning System
OS-9000 Syste`me d’exploitation
PE photoe´lectron
PM(T) photomultiplicateur (tube -)
PPC Power PC
RS232 liaison se´rie
T1, T2, T3 triggers de niveau 1, 2 et 3
TS time stamp, e´tiquetage temporel de tout ou partie d’un signal
VME, VXI standards de bus
Observatoire Pierre Auger
DF De´tecteur de fluorescence
DS De´tecteur de surface
SB Station de base (Relais entre SL et SC)
SC Station centrale
SL Station locale
VEM Vertical Equivalent Muon, signal e´quivalent au passage d’un muon vertical
dans une cuve
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Codes de simulation
AIRES
CORSIKA COsmic Ray SImulation for KAscade
DPMJET DPM
EGS(4) Electron Gamma Shower, pour les gerbes e´lectromagne´tiques
GEANT
GHEISHA interactions hadroniques a` basse e´nergie (  80 GeV)
HDPM Hybrid DPM
MOCCA MOnte Carlo CAscade
QGSJET Quark Gluon String
SIBYLL pour les interactions hadroniques, base´ sur les minijets
VENUS Very Energetic NUclear Scattering
Unite´s
erg  
"
J
G    T
pc (parsec) 3.26 anne´es-lumie`re = 	      m
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B. ACQUISITION
B.1 Include files
Les “include files” suivantes sont partage´es par les stations Centrale et Locales.
B.1.1 central local.h
#ifndef _CENTRAL_LOCAL_
#define _CENTRAL_LOCAL_
/* Completion definition */
#define COMPLETION_ALL 0x00
#define COMPLETION_FIRST 0x40
#define COMPLETION_NEXT 0x80
#define COMPLETION_LAST 0xC0
typedef enum {
WAIT_STATE= 0,
START_RUN_REQUESTED, RUN_STARTED,
STOP_RUN_REQUESTED, RUN_STOPPED,
PAUSE_RUN_REQUESTED, RUN_PAUSED,
CONTINUE_RUN_REQUESTED,
REBOOT
} run_status;
/* Event Serveur Error Codes */
typedef enum {
NO_ERROR, M_T3_LOST, M_T3_NOT_FOUND, M_T3_TOO_YOUNG
} ErrorCode;
typedef enum { /* Messages from Local to Central sta-
tion */
M_READY, /* from Control to CS */
M_RUN_START_ACK, /* Control CS */
M_RUN_PAUSE_ACK, /* Control CS */
M_RUN_CONTINUE_ACK,/* Control CS */
M_RUN_STOP_ACK, /* Control CS */
M_T2_YES, /* Trigger2 CS */
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M_T3_EVT, /* EvtSvr CS */
M_T3_MUON, /* EvtSvr CS */
M_T3_NEXT, /* EvtSvr CS */
M_CONFIG_SET_ACK, /* Control CS */
M_MONIT_SET_ACK, /* Control CS */
M_MONIT_REQ_ACK, /* CalMon CS */
M_MONIT_SEND, /* CalMon CS */
M_CALIB_REQ_ACK, /* CalMon CS */
M_CALIB_SEND, /* CalMon CS */
M_ERROR, /* ? CS */
M_BAD_SEQUENCE, /* Control CS */
M_UNKNOWN /* Control CS */
} MsgTypeOut;
typedef enum { /* Messages from Central to Local sta-
tion */
M_REBOOT, /* from CS to Control */
M_RUN_START_REQ, /* from CS to Control */
M_RUN_PAUSE_REQ, /* from CS to Control */
M_RUN_CONTINUE_REQ,/* from CS to Control */
M_RUN_STOP_REQ, /* from CS to Control */
M_T3_YES, /* CS EvtSvr */
M_CONFIG_SET, /* CS Control */
M_FLASH_TO_CONFIG, /* CS Control */
M_CONFIG_TO_FLASH, /* CS Control */
M_MONIT_SET, /* CS Control */
M_MONIT_REQ, /* CS CalMon */
M_CALIB_REQ, /* CS CalMon */
M_GPS /* CS GPS -
Must be the LAST *****/
} MsgTypeIn;
#define BUFCOMSIZE 130 /* Available Communication buf-
fer size */
#ifdef MAIN
unsigned char BufCom[BUFCOMSIZE];
#else
extern unsigned char BufCom[];
#endif
#endif
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B.1.2 run configuration.h
typedef struct { /* FE electronics parameters */
unsigned char IsFast0Enabled, IsFast1Enabled,
IsSlowEnabled, IsRandomEnabled;
unsigned int Fast0WindowWidth, Fast0WindowOccupancy,
Fast0WindowThresh, Fast0TriggerDelay;
unsigned int Fast1WindowWidth, Fast1WindowOccupancy,
Fast1WindowThresh, Fast1TriggerDelay;
unsigned int FastZeroSupThresh, FastRandomTriggerDelay,
FastExternTriggerDelay;
unsigned int SlowZeroSupThresh, SlowWindowWidth,
SlowMuZeroSup, SlowMuGateWidth;
unsigned int Scaler1LowThresh, Scaler2LowThresh,
Scaler3LowThresh;
} FE_PARAMS;
typedef struct { /* Acquisition parameters */
int Trigger2Algorithm, Log2Emin;
} ACQ_PARAMS;
FE_PARAMS FeParams;
ACQ_PARAMS AcqParams;
B.2 La lecture de l’e´lectronique de Front End
Le rayonnement ˇCerenkov, duˆ au passage des particules de la gerbe dans l’eau des cuves
des stations locales, est de´tecte´ par 3 photomultiplicateurs (PM) place´s au sommet de chaque
cuve. 6 Flash-ADC 8 bits permettent de lire ces donne´es avec une dynamique de 17 bits (Fig.
3.10). Sur cette figure, W1, W2, .. W6 sont des mots de 8 bits (voir [205, 206, 207] pour plus
de renseignements sur l’organisation des buffers dans l’ASIC de Front-End).
B.2.1 Lecture du ’Fast Buffer’
8 octets doivent eˆtre lus pour chaque e´chantillonage en temps : 6 octets pour les 6 FADC +
2 octets pour la datation.
Pour un ’FAST trigger’ (25 ns d’e´chantillonage), il y a un maximum de 800 e´chantillons
(sans aucune suppression de ze´ros). La taille maximum d’un e´ve´nement est donc de 6400
octets. La taille du buffer requise, pour un ’Fast trigger’ de 100 Hz et un facteur 4 de re´duction
des donne´es, graˆce a` la suppression des ze´ros (nous attendons 5), est donc de 1.6 Moctets si
nous voulons conserver 10 secondes de donne´es.
La lecture par DMA ne´cessite 60 ns par mot de 32 bits, conduisant a` un temps maximum
pour la lecture de 100   s.
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B.2.2 Lecture du ’Slow Buffer’
Il y a un nombre moyen de 3000   par seconde. Pour chaque   sont enregistre´es les 4
valeurs conse´cutives de 4 des 6 FADC (PMT1, PMT2, PMT3 et Sum PMT/8) ainsi que 4 octets
pour la valeur de l’horloge de l’e´lectronique de Front-End a` la premie`re valeur enregistre´e.
Chaque   occupe donc 20 octets dans le ’Slow buffer’.
Le ’Slow trigger’ survient 10 fois par seconde et pour chacun d’eux nous devons lire 6000
octets (300   ). La taille requise pour le buffer, avec un taux de trigger de 10 Hz, pour conserver
10 secondes de donne´es est donc de 0.6 Moctets.
Le temps de lecture par DMA est de 60 ns par mot de 32 bits, ce qui conduit a` un temps
maximum de lecture de 90   s.
B.2.3 Charge du CPU pour la lecture
Pour chaque seconde de prise de donne´es, la lecture par DMA occupe :
 pour le ’Fast Buffer’, avec un facteur 4 de suppresion de ze´ros et un taux ’Fast Trigger’
de 100 Hz :
  
 
1
 

 



	
ﬁ
1
 pour le ’Slow Buffer’, avec un taux ’Slow Trigger’ de 10 Hz :
 
 
1

 
 



 
% ﬁ
1
Le temps total de´pense´ dans la lecture des donne´es par DMA est donc infe´rieur a` 4.5 ms
pour 1 seconde d’acquisition.
B.3 Registres
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Bits du Registre Statut
Bit R/W Signification
0 R OR de tous les autres bits de trigger en attente
1 R trigger SLOW en attente
2 R trigger FAST 0 en attente
3 R trigger FAST 1 en attente
4 R trigger FAST random en attente
5 R trigger FAST externe en attente
6-7 R non attribue´
8 R/W non attribue´
9 R/W trigger SLOW autorise´
10 R/W trigger FAST 0 autorise´
11 R/W trigger FAST 1 autorise´
12 R/W trigger FAST random autorise´
13 R/W trigger FAST externe autorise´
14-15 R/W non attribue´
16-19 R EVTSYNC pour trigger SLOW
20-23 R EVTSYNC pour trigger FAST
24 R buffer SLOW lu si trigger en attente
25 R buffer FAST lu si trigger en attente
26 R condition de lockout existe sur le trigger FAST
27-31 R non attribue´
176 B. Acquisition
Adresses ASIC
Adresse Bits R/W Contenu
0 32 R/W Registre de Statut
4 13 R WordCount SLOW
8 24 R TimeStamp SLOW
12 12 R/W Adresse de de´but de lecture SLOW
16 32 R Interval trigger memory
20 - W autorise/interdit le trigger SLOW
28 10 R Adresse courante FAST
32 24 R TimeStamp FAST
36 10 R/W Adresse de de´but de lecture FAST
40 32 R Time over threshold memory
44 - W autorise/interdit le trigger FAST
52 32 R Interval counter 1
56 32 R Interval counter 2
60 32 R Interval counter 3
64 32 R Interval counter 4
72 6 R/W WindowWidth FAST 0
76 6 R/W WindowOccupancy FAST 0
80 8 R/W WindowThresh FAST 0
84 10 R/W TriggerDelay FAST 0
92 6 R/W WindowWidth FAST 1
96 6 R/W WindowOccupancy FAST 1
100 8 R/W WindowThresh FAST 1
104 10 R/W TriggerDelay FAST 1
112 8 R/W ZeroSuppressThresh FAST
120 8 R/W ZeroSuppressThresh SLOW
124 23 R/W WindowWidth SLOW
128 8 R/W zero suppress   -decay SLOW
132 10 R/W gate width   -decay SLOW
136 10 R/W TriggerDelay FAST random
140 10 R/W TriggerDelay FAST externe
144 - W autorise le trigger random
152 8 R/W seuil bas du scaler 1
156 8 R/W seuil bas du scaler 2
158 8 R/W seuil bas du scaler 3
168 24 R buffer de scaler 1
172 24 R buffer de scaler 2
176 24 R buffer de scaler 3
C. DONN ´EES
C.1 Rayons cosmiques d’e´nergie  

eV
Expe´rience
 
 (EeV) Date UT %          
Fly’s Eye (1500 m) 320  93 911015 073416 85.2  0.5        	   
  

Akeno (920 m) 101 930112 124.3 16.8
213 931203 123247 18.9 21.1
110 940706 280.7 48.4
144 960111 241.5 23.0
105 961022 298.5 18.7
150 970330 294.5 -5.8
120 980612 349.0 12.3
Volcano Ranch (1770 m) 100(139) 6204/ ? 306.7 46.8
Yakutsk (105 m) 120-230 8905/ ? 75  10 45  4
Haverah Park (220 m) 102(116) 701231 353 19
105(101) 800112 201 71
105(159) 7112/ ? 199 44
121(126) 750418 179 27
Tab. C.1: Eve´nements d’e´nergie supe´rieure a`    eV.
Expe´rience Alt. Nb Anne´es Surface De´tecteurs
(g/cm  )     eV (km  )
V. Ranch 834 1 59 a` 63 8 20 scint. 3.26 m 
H. Park 1020 4 68 a` 87 10 60 ˇCer. a` eau [1, 34 m  ]
Yakutsk 1020 1 74  18 100 scint. [0.25, 2 m  ],
ˇCer. atm., Muons
Akeno 920 7 90  20 a` 100 111 scint. 2.2 m  , 27 Muons
Fly’s Eye 869 2 81  - Fluorescence
Sydney 1020 8 68 a` 79 77 2  47 de´t. de Muons 6 m 
Tab. C.2: Caracte´ristiques des expe´riences sensibles aux e´nergies supe´rieures a`  
 
eV.
C.2 Noyaux actifs de galaxies
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Fig. C.1: Positions des 11662 noyaux actifs de galaxie re´pertorie´s dans le catalogue de Ve´ron-Cetty &
Ve´ron [208]. La projection utilise´e est sinusoı¨dale et les coordonne´es sont e´quatoriales. La
figure est tourne´e de fac¸on a` ce que le poˆle nord terrestre apparaisse au centre. La bande vide
est due a` l’e´crantage de notre galaxie.
Fig. C.2: Distribution des rayons cosmiques d’e´nergie extreˆme (      eV) et position des noyaux actifs
de galaxie de redshift       , se´lectionne´s d’apre`s le catalogue [208].
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RESUME :
L’observation de rayons cosmiques d’e´nergies supe´rieures a` 
 
eV ne posse`de pas d’expli-
cation satisfaisante actuellement. L’Observatoire Pierre Auger (PAO) a pour objectif l’augmen-
tation significative de la statistique, tre`s faible, de ces rayons cosmiques, graˆce a` des de´tecteurs
de gerbes atmosphe´riques situe´s dans chaque he´misphe`re, l’un en Argentine et l’autre en Utah,
la surface utile de chacun approchant 3000 km  . Ils de´tecteront d’une part la fluorescence,
d’autre part les particules des gerbes, mesurant ainsi les profils longitudinaux et late´raux, qui
permettront l’estimation ame´liore´e des observables astrophysiques que sont l’e´nergie, la direc-
tion et la nature des particules primaires.
La re´ussite d’une expe´rience requiert a` la fois la compre´hension des signaux collecte´s et
une instrumentation adapte´e ; cette the`se expose donc les re´sultats de simulations de gerbes
atmosphe´riques de haute e´nergie et leur application a` la discrimination entre les natures de par-
ticules primaires, ainsi que les e´le´ments du logiciel d’acquisition des stations locales composant
les de´tecteurs de surface du PAO.
MOTS-CLES :
Propagation des Rayons Cosmiques, Grandes Gerbes de l’Air, Physique des Hautes Ener-
gies, Production Multiple, Acquisition de Donne´es
ABSTRACT :
The highest energy cosmic rays (      eV) are hardly explained by common astrophysics.
In order to improve the available statistics, the Pierre Auger Observatory (PAO) has been desi-
gned with an area of 3000 km  in each hemisphere, in Argentina and in Utah. The set of primary
parameters, such as energy, arrival direction and chemical composition will be accurately mea-
sured by both fluorescence and surface detectors, through lateral and longitudinal developments
of extensive air showers.
Beside an overview of cosmic ray and air shower physics, the work presented here deals with
the two main concerns of an upcoming experiment, namely simulation and design. The former
is focused on extensive air shower simulations and their application to the primary charge and
mass estimations, while the latter deals with local data acquisition inside PAO’s surface detec-
tors.
KEYWORDS :
Cosmic Ray Propagation, Extensive Air Showers, High Energy Physics, Multiple Produc-
tion, Data Acquisition
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